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INTRODUCTION
La composition en matiere et en energie de lUnivers est une question majeure de la
physique et de lastrophysique posee avec une acuite particuliere depuis que de nom
breuses observations ont mis en evidence le fait que la majeure partie de la matiere est
obscure Il est imperatif de repondre a cette question tant pour reconstituer lhistoire de
lUnivers que pour predire son avenir Cest une question qui est encore largement ouverte
mais des resultats obtenus ces deux ou trois dernieres annees apportent des elements de
reponse particulierement interessants  sous reserve de conrmation pour certains dentre
eux Il sagit notamment
 dindications selon lesquelles la constante cosmologique aurait une valeur non nulle
 de la clarication des mesures portant sur la quantite de deuterium primordial
rapport deuteriumhydrogene j
primordial

 dindications fortes selon lesquelles les neutrinos ont une masse
 de letablissement de limites superieures sur la contribution deMACHOs de faibles
masses M    

  
M

 au halo de la Galaxie
 de resultats du Hubble Space Telescope HST sur la Fonction Initiale de Masse des
etoiles de la Galaxie
La solution la plus simple pour expliquer la nature dune partie de la matiere noire
est de considerer quelle est formee detoiles et de gaz matiere baryonique Au debut
des annees  		
 suite a la suggestion faite par Bohdan Paczy nski en  	 Pac trois
groupes la collaboration EROS

 le projet MACHO

et le groupe OGLE
 
 ont com
mence a utiliser le phenomene de microlentille gravitationnelle pour chercher des naines
brunes dans le halo de la Galaxie Cette recherche fut couronnee de succes avec la
decouverte en  		 devenements en direction du Grand Nuage de Magellan Alc	
et Aub	
Dans les annees qui suivirent la communaute des groupes dobservation sagrandit
AGAPE DUO MOA Vatt Le nombre de candidats a leet de lentille a aug
mente pour atteindre pres de 

 aujourdhui et des phenomenes caracteristiques de
leet de lentille furent observes eet de parallaxe lentilles binaires etc Outre letude
 Experience de Recherches dObjets Sombres
 Massive Astrophysical Compact Halo Objects
 Optical Gravitational Lensing Experiment
 
Table des mati eres
du phenomene de microlentille les observations des groupes EROS et MACHO per
mirent de contraindre la fraction du halo de la Galaxie sous forme dobjets compacts du
type naines brunes Le resultat majeur fut dexclure la gamme de masses comprise entre
 

 
et 
 
 M

comme composante preponderante du halo
Les resultats des dierents campagnes etaient en outre diciles a interpreter La pro
fondeur optique mesuree vers le Grand Nuage de Magellan Alc	 Ans	c Alc	a
montre que le halo de la Galaxie ne peut etre compose pour plus de  dobjets de
type naines brunes Par ailleurs la profondeur optique mesuree vers le Centre Galactique
Uda	a Alc	b semble etre signicativement plus importante que ce a quoi on pou
vait sattendre conrmant lexistence dune structure en barre autour du bulbe
Le programme EROS II fut donc lance en juin  		 dans loptique de laccumulation
dune grande statistique avec de plus la possibilite de diversier les cibles visees Pour etre
a meme de dierencier les contributions a la profondeur optique des diverses composantes
de la Galaxie la collaborationEROS II a deni un ensemble de lignes de visees traversant
le disque de la Galaxie mais susamment eloignees du Centre Galactique pour saranchir
de la contamination de la barre
Lanalyse des trois premieres annees de ce programme appele programme Bras Spi 
raux fait lobjet de cette these Le premier chapitre est consacre a une presentation
generale du probleme de la matiere noire linterpretation des evenements de microlentille
observes vers les Nuage de Magellan y est evoquee Le deuxieme chapitre decrit le for
malisme de leet de lentille gravitationnelle Le troisieme chapitre decrit lappareillage
dEROS II et son programme scientique en particulier le programme Bras Spiraux
EROS II eectue un suivi photometrique regulier de plusieurs millions detoiles Le cha
pitre  montre comment on cree des chiers de donnees exploitables a partir des cliches
pris chaque nuit Le chapitre  presente lanalyse des courbes de lumiere en vue de recher
cher des evenements de microlentille gravitationnelle Sur les sept candidats trouves nous
eectuons une analyse detaillee des courbes de lumiere chapitre  en vue de determiner
les caracteristiques du signal et de rechercher des deviations a la forme canonique de lef
fet de lentille porteuses dinformations Le chapitre  resume dierents travaux eectues
en vue daner notre connaissance de la distance des etoiles sources dans la direction
des Bras Spiraux Enn dans le chapitre  nous utilisons les candidats trouves pour
determiner la profondeur optique dans le disque de la Galaxie et nous comparons cette
mesure et le nombre devenements observes aux predictions de dierents modeles de la
Galaxie

 LA MATI
 
ERE NOIRE AU VU DES R

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R

ECENTS
Le cadre theorique utilise est celui du big bang inationnaire predisant que lUnivers
est en expansion et possede les proprietes suivantes 
 dans la premiere phase de son histoire lUnivers se trouvait a des temperatures
extremes Les dierentes familles de particules etaient alors en equilibre statistique
 les    constantes  fondamentales c h G nont pas varie au cours du temps
 lUnivers a grande echelle   


 Mpc est homogene et isotrope
 la composition de lUnivers est asymetrique  il comprend plus de matiere que dan
timatiere
 le taux dexpansion de lUnivers est regi par la relativite generale
Lequation de Friedmann decrivant levolution du taux dexpansion de lUnivers en fonc
tion du temps peut secrire sous la forme compacte suivante 


 
M
K  

      
en utilisant les notations reduites habituelles 

M

G


M
H

 K  
kc

R

H

 


 
H

  
ou R est le parametre dechelle de lUnivers H est le parametre de Hubble caracterisant
le taux dexpansion de lUnivers 
M
est la densite de matiere  designe la constante
cosmologique a laquelle correspond une    energie du vide  et k est le signe de la
courbure de lespacetemps k    
    pour des espaces a courbures negatives nulles
ou positives
La densite de matiere actuelle rapportee a la densite critique est donnee par 

M
 


M

c

G


M
H


  
ou la valeur actuelle de la densite critique 
c
 vaut

c

H


G
   	  

 
h

g cm
  
  
et la valeur actuelle de la constante de Hubble est H

  

h km s
 
Mpc
 
avec 
  
h  
 

 La mati ere noire au vu des resultats recents
   Estimation de la densite de mati ere 
M
 
La plupart des estimations de 
M
 
se basent sur la determination du rapport ! 
MLM

L

 de la masse M sur la luminosite L ou M

est la masse et L

la
luminosite du Soleil rapport estime pour un systeme de dimensions susantes pour etre
considere comme representatif de lUnivers tout entier La densite moyenne de luminosite
de lUnivers est L
B
 
  h  


L

Mpc
  
Fuk	 Lindice B se refere a la luminosite
mesuree dans la bande de longueur donde standard B En multipliant ! par L
B
on deduit
une estimation de la densite moyenne de matiere Le rapport ! necessaire pour que la
densite totale de lUnivers soit egale a la densite critique vaut Fuk	 
!
crit
  	
  
h    
Une autre fa"con de determiner la densite moyenne de lUnivers consiste a mesurer la masse
dun systeme par des considerations dynamiques M
dynamique

    La mati ere sous forme lumineuse
Comme nous venons de le voir lune des etapes cruciales dans la determination de la
quantite de matiere dun systeme est la connaissance de la composante lumineuse etoiles
poussiere et gaz Des modeles stellaires permettent detablir une relation entre la masse et
la luminosite pour chacun des types detoiles Pour notre Galaxie des comptages detoiles
permettent detablir une fonction de luminosite assez bien connue Ainsi dans le voisinage
solaire representatif du disque galactique la densite de matiere sous forme lumineuse

lum
Bie permet de determiner le rapport !
lum
dans le voisinage solaire 

lum
 
 
M

pc
  
 !
lum
      
La revue de Fukugita et al Fuk	 fait letat des determinations actuelles de la quantite de
matiere sous forme lumineuse dans dierentes galaxies spirales et composantes irregulieres
La contribution de la matiere sous forme lumineuse a la densite moyenne de lUnivers est
ainsi 

lum
 
 

    
   La mati ere baryonique
La valeur moyenne de la densite de matiere sous forme baryonique est determinee
a partir de la theorie de la nucleosynthese primordiale en comparant les abondances
mesurees en elements legers D
 
He

He et

Li aux valeurs predites par la theorie cf
gure    La contribution 
B
de la matiere baryonique a la densite totale ainsi obtenue

 Estimation de la densite de mati ere 
M
 
h2
Fig      Abondances predites des elements legers en fonction de la densite totale en baryons
 
B
h

 Lepaisseur des courbes indique les incertitudes theoriques  a   La bande ver
ticale claire donne lintervalle de valeurs de 
B
h

obtenu par Copi et al Cop	
 la
bande sombre indiquant le resultat de Burles et al Bur	 gure tiree de Tur	
est 

B
h


 

 

	 a 
 
 Cop	 

 
 	 
 

  Bur	 
 
Copi et al donnent un resultat quils qualient de conservatif mais ne donnent pas dinter
valle de conance Burles et al donnent un intervalle de conance a   tenant compte des
erreurs statistiques et systematiques Cette valeur est deja signicativement superieure
aux estimations de la quantite de matiere sous forme lumineuse cf equation  
   Mati ere noire dans le voisinage solaire
Cest pour preciser la nature de la matiere noire dans le halo de la Voie Lactee que
lexperience EROS a ete lancee Dans sa phase EROS II des campagnes dobservations

 La mati ere noire au vu des resultats recents
ont ete conduites en fonction de cet objectif vers le Petit et le Grand Nuage de Magellan
ainsi que vers le Centre Galactique et les Bras Spiraux
La mise en evidence de la matiere noire dans le disque de la Galaxie qui est sa partie
lumineuse a ete faite pour la premiere fois par JH Oort Oor en  	 Elle resulte
dune comparaison de la densite moyenne de matiere due aux etoiles connues et au gaz
identie avec une determination dynamique de la densite totale de matiere contenue dans
le disque de la Galaxie Cette derniere se deduit de la dispersion des vitesses des etoiles
et de leur distribution de densite dans la direction normale au plan galactique Comme
nous le verrons au chapitre  on est amene dans cette analyse a modeliser la densite de
masse du disque par une double exponentielle cf page  	
La principale diculte de cette approche reside non pas dans sa methode mais dans
lobtention dun ensemble detoiles representatif de la distribution de masse du disque de
la Galaxie Ainsi dierentes donnees ont conduit a des resultats dierents  Bahcall et al
Bah dun cote trouvent une quantite importante de matiere noire densite de masse
dans le voisinage solaire de 

 
    
 
M

pc
  
 en desaccord avec Bienaym e et
al Bie 

 
 
	 a 
  M

pc
  
 Ces dernieres annees ont vu une convergence des
resultats vers cette derniere valeur Kui	 Cre	 qui indique que la contribution de
la matiere noire dans le voisinage du systeme solaire ne peut etre que modeste !
vois
 
equivalant a 
vois
   

  
h
 

   Dans le halo des galaxies spirales
Lindication la plus directe de lexistence de matiere noire provient des courbes de
rotation des galaxies spirales Ces courbes donnent levolution de la vitesse de rotation
vr des composantes de la galaxie qui peuvent etre observees a diverses longueurs donde
en fonction de leur distance au centre r La quasitotalite des etoiles du gaz et de la
poussiere qui contribuent a la masse visible M
vis
 est situee a des distances au centre
inferieures ou egales a une certaine valeur r
vis
 appelee le rayon lumineux Si toute la
masse de la galaxie etait sous une forme lumineuse nous aurions pour des valeurs de r
superieures a r
vis

v

r
r

GM
vis
r

   	
Ainsi si la masse des galaxies etait essentiellement lumineuse pour les valeurs de r  r
vis

la vitesse de rotation decro#trait suivant les lois de Kepler en r
  
 Cependant des
observations portant sur des dizaines de galaxies spirales Per	 ont montre que la vitesse
de rotation ne decro#t pas audela du rayon lumineux Il est generalement admis que ce
comportement des courbes de rotation des galaxies spirales resulte de lexistence dun
halo sombre bien plus etendu et massif que la partie visible Le rapport ! tenant compte

 Estimation de la densite de mati ere 
M
 
des halos des galaxies spirales vaudrait ainsi 
!
halo
 
h 
halo
 
 
 h
 
   

soit une valeur du meme ordre de grandeur que celle predite par la nucleosynthese pri
mordiale
   Dans les amas de galaxies
A plus grande echelle les methodes destimation sont moins robustes mais donnent
des quantites de matiere noire beaucoup plus importantes Historiquement la premiere
observation de matiere noire a ete eectuee en  	 par F Zwicky Zwi Il mesura la
dispersion des vitesses des galaxies composant lamas de Coma et en deduisit un rapport
!  

 h equivalant a   
  a partir du theoreme du viriel La majeure partie
des baryons detectes dans les amas de galaxies se presente sous la forme dun gaz chaud
remplissant lespace intergalactique et emettant des rayons X par bremsstrahlung Si
les amas possedent une fraction de gaz f
gaz
 M
baryons
M
amas
representative de celle
de lUnivers alors la densite moyenne de lUnivers se deduit de la densite moyenne de
baryons Pri	 

amas



B
f
gaz

     
La masse totale des amas est determinee par plusieurs methodes 
 en utilisant la methode Sar de Zwicky qui suppose le gaz interne aux amas en
equilibre hydrostatique et qui modelise sa distribution de maniere a sajuster aux
observations de lemission thermique de rayons X
 en utilisant la deformation des images de galaxies situees en arriereplan de lamas
par eet de lentille gravitationnelle Mel	
La masse du gaz peut etre determinee soit en mesurant la brillance de surface dans le
domaine X soit par cartographie de leet Sunyaev  Zeldovich eet SZ Cet eet
provient de leet Compton inverse qui aecte les photons du fond dius de rayonnement
cosmologique FRC lorsquils traversent lamas et entrent en collision avec les electrons
du gaz Il sensuit une distorsion specique du spectre du FRC qui depend du nombre
delectrons et donc de baryons le long de la ligne de visee Quant a la brillance de surface
en rayons X elle est proportionnelle au carre de la densite electronique dans la direction
visee Lequipe de Mohr Moh	 a determine le rapport f
gaz
a partir des emissions X de
 amas et donne la valeur suivante  f
gaz
 
 
 
 

h
   

Ces dierentes techniques permettent ainsi dobtenir Tur		 

M
 

 

  
 
h
  
en rayons X

  
 
h
 
avec l

eet S Z
  

 La mati ere noire au vu des resultats recents
   Mesures  a grande echelle
A une echelle cosmologique   

 Mpc letude de la composante radiale des vitesses
de galaxies individuelles conduit a la construction de champs de    vitesses particulieres 


A partir dun tel champ de vitesses radiales il est possible de reconstruire le potentiel
gravitationnel puis la carte des uctuations de densite      ou  represente
la densite moyenne de matiere La comparaison de la distribution de ces uctuations de
matiere a celle des uctuations de la densite des galaxies  determinee a laide des grands
releves de galaxies tel IRAS  permet destimer la densite de matiere a grande echelle
et lon obtient ainsi 

M
 
 
  avec un niveau de conance correspondant a       
  Mesures portant  a la fois sur 
M
 
et sur 
 
 
Les supernov$ de type Ia sont associees aux explosions de naines blanches lorsque
cellesci atteignent une masse critique par accretion de matiere Ces objets sont consideres
comme des chandelles standard cestadire que leur luminosite absolue au maximum
dintensite est la meme pour toutes

 On peut relier la dierence entre la magnitude
apparente m dune supernova et sa magnitude absolue M a son decalage vers le rouge z
a la constante de Hubble H

 ainsi qua 
M
 
et 

 
par 
mM   logH

d
L
z
n

M
 


 
    
ou d
L
est la distance de luminosite on se reportera par exemple a la these de D Hardin
Har	 pour lexpression de d
L
 La fa"con dont la luminosite des supernov$ de type
Ia varie en fonction de z depend essentiellement du parametre de deceleration q





M
 
 

 
 Plus precisement lanalyse de la variation de la luminosite en fonction du
decalage vers le rouge permet de contraindre la combinaison

 

M
 
 

 
 Lequipe du
SCP Supernova Cosmology Project Per		 qui a trouve  supernov$ de type Ia et celle
du HZS High Z Supernov Search Rie	 obtiennent des resultats compatibles entre
eux Per		 

 
M
 
 
 

 
	 
  
      
avec des supernov$ situees en moyenne a z  
  La gure   montre les contraintes
actuelles dans le plan 

 

M
 
 provenant des mesures du SCP En prenant 
M
 
 
 
on trouve alors 

 
 
 
 La composante radiale de    vitesse particuliere  est pour une galaxie donnee la di	erence entre sa
vitesse radiale et la vitesse de Hubble locale v 
 H
 
r ou r est la distance de la galaxie une telle mesure
necessite une determination de r qui ne soit pas fondee sur la mesure du decalage vers le rouge
 En fait il existe une dispersion intrinseque      magnitude

 Questions ouvertes
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Fig     Contours  a 
 
  et  CL sur 

et 
M
 a partir dun lot de  supernov
de type Ia gure tiree de Per	
La collaboration EROS II a entrepris un programme de recherche de supernov$
proches cf chapitre  pour la description du programme scientique dEROS II pour
contribuer entre autres a la calibration de luminosite au pic de ces objets cf note de
bas de page
  Questions ouvertes
La valeur obtenue pour la densite de matiere cro#t avec lechelle dobservation passant
de 
vois
    

  
pour les plus petites echelles de distance observation du voisinage
solaire jusqua 
M
 
 
   
  pour des echelles de lordre de la taille des amas et
superamas de galaxies Des prejuges theoriques version de la theorie du big bang avec
ination impliquent enn que la valeur du parametre     Il appara#t donc au jour
daujourdhui que 
 la matiere observable optiquement sous forme detoiles de gaz ou de poussiere
	
 La mati ere noire au vu des resultats recents
contribue pour moins de   a la densite critique
 il ne semble pas y avoir de matiere noire dans le voisinage solaire
 les courbes de rotation des galaxies spirales et la masse dynamique des amas de
galaxies indiquent que lessentiel de lUnivers est noir
 la matiere sombre est moins condensee que la matiere lumineuse dapres les obser
vations des halos de galaxies
 
M
 
 
  
 
 
B

 

halo
notons toutefois que ceci ne signie pas que toute la matiere noire
presente dans les halos soit baryonique
 

 
 
 
Si des elements de reponse interessants ont ete apportes ces dernieres annees sur la ques
tion de la quantite de matiere noire trois grandes questions restent cependant ouvertes 
 ou se trouvent les baryons obscurs%
 quelle est la nature de la matiere noire sous forme non baryonique%
 quelle est la nature de lenergie qui aujourdhui semble accelerer lexpansion de
lUnivers%
La troisieme question liee a la valeur de la constante cosmologique   ne sera pas abordee
ici
   La mati ere noire non baryonique
Pour expliquer des valeurs elevees de la densite de matiere de lUnivers 
M
 
 
 
il faut faire appel a de la matiere nonbaryonique  neutrinos massifs axions WIMPs
On distingue habituellement deux types de matiere non baryonique  celle dite chaude
regroupant des particules legeres qui etaient relativistes a lepoque de leur decouplage avec
le rayonnement et celle dite froide composee de particules qui etaient non relativistes
lorsquelles se sont decouplees du rayonnement
 

Matiere noire chaude
Dans le Modele Standard de linteraction electrofaible les neutrinos nont pas de
masse Toutefois les extensions de ce modele conduisent en general a leur attribuer une
masse non nulle La densite relique dune particule de matiere noire chaude etant directe
ment liee a sa masse des neutrinos massifs contribueraient a la masse de lUnivers selon
la relation 


h


m

 

 eV
    
 Les particules existant au moment du decouplage sont appelees particules reliques
 

 Questions ouvertes
Ainsi une    saveur  de neutrino avec une masse de lordre dune dizaine delectron
volts ou plus pourrait contribuer signicativement a 

 Rappelons les contraintes
experimentales actuelles Agu	 
m

e
  
   eV
m

 
 
  MeV a 	
 CL   
m


   MeV a 	 CL 
Ces dernieres annees letude des neutrinos produits par le rayonnement cosmique dans
latmosphere a fourni de fortes indications selon lesquelles les neutrinos oscillent au cours
de leur propagation Une premiere anomalie a ete observee dans le rapport du nombre
de neutrinos muoniques a celui des neutrinos electroniques contenus dans les detecteurs
IMB Cas	  et Kamiokande Kam	 Recemment les resultats de SuperKamiokande
Sup	 ont conrme cette anomalie et ont aussi montre une variation dans la distribution
de la distance zenithale des evenements angle entre la direction dincidence des neutrinos
observes et celle du zenith suggerant un fort melange et une valeur de &m

dierence
du carre des masses de neutrinos de saveurs dierentes 
&m

  

  
eV

    
On peut toutefois remarquer que si ces resultats qui restent a conrmer suggerent que les
neutrinos ont une masse non nulle nous navons acces a lheure actuelle quau parametre
&m

et non pas directement a la masse des neutrinos De ce fait limportance de la
contribution des neutrinos au parametre 

nest pas encore connue on peut toutefois
donner une limite inferieure pour la masse dune saveur  m


p
&m


Matiere noire froide
Il existe une large classe de candidats a la matiere noire dont lexistence fait lobjet
dhypotheses en physique des particules Ces candidats sont designes sous le vocable de
WIMPs Weakly Interacting Massive Particles qui recouvre diverses particules neutri
nos tres massifs particules upersymetriques susceptibles davoir des masses de lordre de
quelques GeVc

a quelques centaines de GeVc

 Le candidatWIMP le plus interessant
appara#t dans le cadre de la SuperSymetrie Cette theorie implique lexistence de nom
breuses particules nouvelles  parmi elles la plus legere communement appelee LSP Ligh
test Supersymmetric Particle serait stable La SuperSymetrie prevoit lexistence de quatre
etats quantiques correspondant au photino au Zino et a deux higgsinos neutres ayant
tous les quatre le meme spin et la meme parite Ces etats peuvent donc se melanger et les
quatre etats physiques observables seraient les    neutralinos  '	

i
 Les donnees obtenues
avec le LEP montrent que dans le cadre duMSSM Modele SuperSymetrique Minimal
  
 La mati ere noire au vu des resultats recents
'	


le plus leger des quatre possederait une masse superieure a une vingtaine de GeVc


Dans le cas du LSP on sattend a ce que sa contribution a  soit de lordre de Jun	 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
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annihil
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v est la vitesse des particules a lepoque du decouplage ordre de grandeur c et 
annihil
est la section ecace dannihilation de '	



(
'	


 Des arguments dimensionnels conduisent
a ecrire 

annihil
'	


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(
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o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     est la constante de structure ne Pour m
	
 

 nous adoptons une valeur
appartenant a lechelle de masses typique du secteur electrofaible soit  

 GeVc

 On
arrive ainsi a une estimation de 

 
i
 
  ce qui indique que de telles particules pour
raient eectivement jouer un role important du point de vue de la cosmologie Si la LSP
existe elle pourrait etre observee dans les experiences ATLAS et CMS qui prendront
des donnees aupres du futur collisionneur LHC
  O u sont les baryons obscurs
Nous avons vu que la grande majorite des baryons se presente sous une forme obs
cure plutot que sous forme detoiles Il existe trois formes de matiere baryonique peu
visible  des astres    ordinaires  de faibles masses gaz poussieres etoiles des trous
noirs supermassifs et des trous noirs primordiaux
Les astres de faibles masses

 Objets de tres faibles masses 	 Les observations a grande echelle ont montre quil exis
tait de grandes quantites de gaz dans les galaxies et les amas de galaxies Ce gaz essen
tiellement de lhydrogene atomique

 pourrait etre condense sous forme dobjets    com
pacts  
 les objets dans la gamme de masse  

 
g  M   


g ressemblent a des meteorites
Si le halo des galaxies etait compose de tels objets leur nombre devrait etre impor
tant et les frequentes collisions les detruiraient Heg
 lobservation des meteores et des cometes exclut les objets de masse  

 
g  M 
 


g Hil
 On rappelle que lhydrogene est lelement le plus abondant de lUnivers et represente  des atomes
et  de la masse baryonique
 
 Questions ouvertes
 les objets de masse comprise entre  

 
et  

 
M

 ne peuvent subsister en grand
nombre aujourdhui a cause des phenomenes devaporation Ruj	 de tels objets
ne pouvant retenir le gaz les constituant sur une grande echelle de temps Enn les
experiences de recherche deets de microlentille ont montre Alc	 que la gamme
de masses
 

 
M

 M   

  
M

   
ne peut contribuer pour plus de  a la masse du halo de la Galaxie La courbe
dexclusion obtenue est montree gure   Lobjet de cette these etant la recherche
deets de microlentille ces resultats ne seront pas decrits en detail dans ce para
graphe
Les objets de tres faible masse formes a partir de gaz semblent donc exclus Notons
toutefois lexistence de scenarios impliquant des nuages moleculaires de H

froids Com	
et donc dicilement detectables qui se trouveraient a des distances galactocentriques
superieures a  
 kpc Ces nuages pourraient contribuer de maniere notable a la masse des
halos galactiques

 Naines brunes et naines rouges 	 Les naines rouges sont des etoiles froides et peu
brillantes de masse quelque peu inferieure a 
 M

 Les naines brunes sont des objets de
masses encore plus reduites comprises entre 


  et 

 M

 trop faibles pour que des
reactions thermonucleaires se declenchent Ces corps ne brillent donc pas ou tres peu par
lente contraction gravitationnelle cf Cav	 et Ren	 pour une exposition detaillee de
la physique des naines brunes
Notre estimation de la densite de matiere presente dans les etoiles est biaisee par le fait
quelle ne prend pas en compte ces objets de faible luminosite Lun des parametres clefs de
letude des populations stellaires est la Fonction de Masse Initiale ou IMF representant
la distribution initiale du nombre detoiles dune masse donnee dNmdm En premiere
approximation cette distribution peut etre decrite par une loi de puissance 
dNm
dm
 Cm
 
 
ou 
 est appele la pente de la fonction de masse Les valeurs typiques de 
 sont comprises
entre   et  en  	 Salpeter Sal a obtenu une premiere valeur pour 
 a savoir
  Les recentes observations faites par le HST et le satellite ISO ont fait lobjet dune
revue de Gilmore Gil		 dont les principaux resultats sont les suivants  La fonction de
luminosite des etoiles a pu etre determinee dans divers sites stellaires par le HST a partir
dobservations des amas globulaires de la Voie Lactee et de plusieurs galaxies proches
Il appara#t ainsi que lIMF issue de cette fonction de luminosite presente une grande
similarite dans ces divers sites Les observations combinees a celles dISOCAM sur des
 
 La mati ere noire au vu des resultats recents
Zone exlue par HST + ISO (Gilmore IDM98)
Fig     Limites sur la masse des MACHOs pouvant contribuer aux halo sombre de la Galaxie
Cne contribution superieure  a  venant dobjets de masse inferieure  a la limite
dallumage est exclue par les experiences de recherche de microlentille courbe en
pointille pour EROS I Ren	 et en trait plein pour EROS II Afoa	 La zone
permise par MACHO est issue de Alcock et al Alca	 Par ailleurs
 la contribution
des objets lumineux naines rouges et etoiles estimee par Gil	  a laide du HST et
de ISO semble negligeable courbe dexclusion en pointille
galaxies spirales permettent de conclure que les etoiles de faible masse ne contribuent pas
de fa"con importante a la masse totale des etoiles dans ces sites En supposant luniversalite
de lIMF on peut combiner les resultats de Gilmorea ceux des experiences de recherche de
microlentille voir la limite dexclusion de la gure   Ainsi sous reserve de conrmation
la contribution des objets stellaires ou substellaires semble etre de plus en plus mince Par
ailleurs Gra et al Gra	a Gra	b Gra	 ont estime en utilisant les observations
du HST que les naines rouges et les naines brunes ne pourraient constituer que   a 
du halo

 Les r esidus stellaires 	 Les etoiles de masse initiale 
 M

 evoluent jusquau stade
de naines blanches les etoiles de masse comprise entre M

et  M

evoluent en
etoiles a neutrons et les rares etoiles de masse comprise entre  M

et   

M

vont
devenir des trous noirs Des scenarios dans lesquels ces residus formeraient une partie non
negligeable de la matiere noire peuvent etre contraints de deux manieres  dune part les
progeniteurs seraient visibles dans les galaxies lointaines observees a un stade devolution
moins avance que la notre et auraient enrichi le milieu interstellaire en elements lourds
Cha	 Ada	 Les naines blanches pourraient cependant rester des candidats a la
 
 Questions ouvertes
matiere noire si halo est signicativement plus age que le disque et si son IMF est tres
dierente piquee autour de   M

 de celle des autres composantes de la Galaxie
Sch	
Trous noirs supermassifs
Les objets de masse superieure a   

M

seondrent directement en trous noirs et
ne laissent donc aucun element chimique dans le milieu interstellaire Mais des objets de
masse superieure a  


M

auraient entra#ne la dislocation des amas globulaires et des
galaxies naines Car	 Ainsi la gamme de masse qui reste ouverte pour les candidats a
la matiere noire sous forme de trous noirs supermassifs est
 
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
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Ces objets tres lourds seraient toutefois peu nombreux et donc tres diciles a detecter
Les trous noirs primordiaux
Une hypothese exotique concerne des trous noirs qui auraient pu se former au debut de
lhistoire de lUnivers soit a partir dinhomogeneites de densite soit lors dune transition
de phase Comme il ny a pas eu de transition de phase apres celle du passage du plasma
de quarks et de gluons aux hadrons transition qui eu lieu a lepoque de   

 
s les
objets formes par le second mecanisme appeles trous noirs primordiaux ne peuvent avoir
une masse superieure a  M

Car	 Ces objets auraient naturellement une masse typique
comparable a celle des candidats microlentilles actuellement detectes mais leur existence
requiert une taille adhoc de lhorizon de lUnivers au moment de cette transition de phase
Sch	
  Interpretation des resultats de recherche de microlentille vers le
LMC
Lequipe EROS a detecte  candidats donnant une profondeur optique 
LMC
 
 
 

 
 Lequipe MACHO a publie la detection de  evenements vers le LMC donnant
une profondeur optique 
LMC
  	

 
  

 
 signicativement plus importante que la
contribution des populations stellaires connues dans la Galaxie et le LMC
Interpretation dans le cadre de la matiere noire
La seule composante de la Galaxie pouvant contribuer a une telle valeur de  est son
halo Toutefois la masse typique des lentilles observees est estimee a  
 M

 ce qui
est bien audessus de la limite dignition des etoiles Ainsi si ces objets sont composes
 
 La mati ere noire au vu des resultats recents
dhydrogene et dhelium ils appartiendraient a la sequence principale des etoiles et seraient
une composante exclue par les observations du HST cf gure   Une autre hypothese
est quil sagit de naines blanches ou de trous noirs primordiaux Toutefois nous avons vu
precedemment que des contraintes relativement fortes limitent le role de tels candidats
Eets de microlentilles par dautres populations detoiles
Dautres interpretations nimpliquant pas de matiere noire ont ete avancees pour ex
pliquer lobservation de ces evenements qui requierent des modications des modeles de
la Galaxie ou du LMC
 si la structure du LMC est allongee le long de la ligne de visee il est possible que
les lentilles et les sources soient les unes et les autres situees dans le LMC Un des
candidat MACHOs est du a une lentille binaire Alc	b et peut sexpliquer avec un
deecteur dans le LMC Ben	 Les observations recentes de EROS et MACHO
vers le SMC semblent conrmer cette explication En eet une recherche de leet
de parallaxe cf chapitre  pour la description de cet eet a permis a EROS II
de contraindre la localisation du deecteur du premier evenement publie qui a de
bonnes chances de se trouver dans le SMC Pal	b Dautre part lequipeMACHO
a lance en mars  		 une alerte sur un evenement de lentille double vers le SMC
La encore les premieres analyses privilegient lhypothese selon laquelle la lentille est
situee dans le SMC Afo	
 Une autre interpretation consiste a modier substantiellement la structure de la
Galaxie en particulier de son disque  celuici pourrait etre particulierement epais
ou bien distordu vers les Nuages par des eets de maree
Le programme de recherche sur les Bras Spiraux de lexperience EROS II dont les
resultats sont presentes dans cette these a pour but de tester une telle hypothese et de
contribuer a une meilleure connaissance de la structure du disque de la Galaxie
  Conclusion
Ces dernieres annees certains candidats a la matiere sous forme baryonique promet
teurs ont pu etre elimines  les objets de tres faibles masse par les experiences de recherche
de microlentille et les objets de masse plus importante par les mesures recentes de lIMF
sous reserve de conrmation Le nombre deets de microlentille gravitationnelle observe
a ce jour est de lordre de 

 La dimension de cet echantillon conrme le fait que cet
eet est un outil tres prometteur pour mettre en evidence et etudier des objets peu ou
pas lumineux Le chapitre suivant decrit les principales caracteristiques de ces eets de
lentille gravitationnelle
 
 LEFFET DE LENTILLE GRAVITATIONNELLE
Nous commen"cons ce chapitre par un bref resume de lutilisation des lentilles gravi
tationnelles dans lhistoire de lastronomie x  depuis les premieres idees de sir Isaac
Newton jusqua la proposition de B Paczy nski Pac en  	 dutiliser ce phenomene
pour detecter des objets compacts et massifs dans le halo de notre Galaxie
Dans le x nous donnons le formalisme general permettant de decrire ce phenomene
Dans le x nous appliquons ce formalisme au cas dune lentille ponctuelle modele per
mettant de decrire la majorite des evenements que nous rencontrerons Ensuite dans
le x nous decrivons les particularites liees a leet de microlentille lorsque les images
crees par leet ne sont plus separables Dans le x sont decrites des congurations moins
ideales avec la prise en compte de la taille nie des etoiles de mouvements nonrectilignes
uniformes deets de lentille sur ou par des etoiles doubles Ces congurations bien que
rares permettent dexpliquer la nature de certains candidats et de donner des contraintes
sur les parametres physiques des lentilles Enn dans le x la notion de profondeur op
tique sera abordee
La litterature sur les lentilles gravitationnelles est tres abondante Le lecteur pourra
etudier avec prot le livre de P Schneider Sch	 sur lequel sappuient les x  et x Des
references sont donnees tout au long de lexpose pour le traitement de cas plus speciques
  Un bref apercu historique
La deviation de la lumiere lorsquelle passe pres dun corps massif est un fait decrit
depuis fort longtemps deja note par sir Isaac Newton en  
 dans son traite    Op
ticks  New
 En   Henry Cavendish calcule langle de deviation de la lumiere en
prenant en compte la theorie corpusculaire de la lumiere et les lois de la gravitation new
tonienne Parallelement Pierre Simon de Laplace Lap	 note des  	 que si la masse du
deecteur est susamment importante la lumiere ne peut sen echapper lastre devenant
un veritable trou noir En  
 J Soldner Sol
 calcule lerreur sur la position angulaire
des etoiles situees juste a la limite du limbe solaire due a la deviation de la lumiere par
la masse du Soleil Il trouve que pour des parametres dimpact R peu superieurs a R

le
 
 Leet de lentille gravitationnelle
rayon du Soleil langle de deexion 
 secrit sous la forme 

 
GM

Rc

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
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
  
ou c est la vitesse de la lumiere dans le vide G     

 
m
 
kg
 
s
 
 la constante
universelle de la gravitation et M

la masse du Soleil
En  	  Einstein Ein  utilisant les equations de la relativit e g en erale trouve une
valeur double de celle estimee par la m ecanique classique Cette prediction est veriee
des mai  	 	 par sir Eddington lors dune eclipse de Soleil Edd 	 bien que ses mesures
soient entachees dune incertitude denviron 
 depuis les meilleures mesures donnent
un accord avec la theorie a mieux que   avec lutilisation de linterferometrie dans le
domaine des ondes radio ce fut lun des premiers succes de la relativit e g en erale Le
meme sir Eddington note en  	
 Edd
 la possibilite de formation dimages multiples
si le deecteur la source et lobservateur sont susamment alignes Chowlson note meme
en  	
 Chw
 quen cas dalignement parfait il y a non plus formation de deux images
separees mais dun anneau lumineux

 En  	 Einstein Ein donne la valeur du
facteur de modication du ux re"cu dune source subissant un eet de lentille Il note que
ce phenomene a cependant peu de chances detre observe la probabilite dun alignement
susamment parfait etant tres faible
Toutefois dans un article de  	 Fritz Zwicky Zwib remarque que le phenomene
de formation dimages multiples et damplication du ux re"cu pourrait avoir plusieurs
applications astrophysiques en tant que 
 nouveau test de la relativit e g en erale
 moyen dobserver des galaxies lointaines normalement invisibles dont le ux est
apparemment amplie par un eet de lentille
 moyen de determiner la masse de galaxies a travers leet de lentille produit sur
des sources situees en arriere plan
La situation aussi bien du point de vue de la theorie que de lexperience en resta la jusque
dans les annees soixante
En  	 Sjur Refsdal Refa reprend ce travail pour dierentes distributions de
masse de lentille Il note lui aussi limportance de leet de lentille gravitationnelle comme
outil astrophysique Refb mais cette fois comme moyen de sonder la composition de
lUnivers a grande echelle En eet la lumiere provenant de chaque image de la source suit
un chemin dierent introduisant un decalage temporel entre les signaux provenant des
images Ce decalage peut alors nous renseigner sur la composition en masse du milieu tra
verse et ainsi permettre de donner des contraintes sur la valeur de la constante de Hubble
 Le rayon de cet anneau est communement appele    rayon dEinstein  bien que la paternite en
revienne a Chwolson
 
 Un bref apercu historique
Ref On regroupa ces eets sous le nom de lentille gravitationnelle les angles de
deexion etant susamment importants pour quil y ait formation de gigantesques arcs
lumineux dont un exemple est donne sur la gure  
Fig     Un exemple de lentille  lamas A pris par le Hubble Space Telescope gure tiree
de Kneib et al
 
En  		 K Chang et S Refsdal Cha
 notent quune etoile appartenant a une galaxie
deectrice  par exemple une galaxie davantplan  pourrait provoquer des variations dans
le signal re"cu de la Galaxie darriereplan subissant leet de lentille Cet eet fut appele
eet de microlentille gravitationnelle car langle de deexion de la lumiere par une
telle etoile est typiquement de lordre de la microseconde darc Cette meme annee D
Walsh R F Carwell et RJ Weynman Wal	 annoncerent la decouverte du premier
candidat a leet de lentille gravitationnelle la radiosource 
	  qui sest trouvee
avoir deux contre parties optiques interpretees comme des images doubles de la source
En  	 B Paczy nski Pac suggere dutiliser le phenomene de microlentille gravita
tionnelle sur des etoiles des Nuages de Magellan pour detecter des MACHOs MAssive
Compact Halo Objects dans le halo de notre Galaxie Le phenomene nest plus caracterise
par la formation darcs lumineux mais par une amplication transitoire du ux lumineux
de letoile subissant leet de lentille Cest ce dernier aspect du phenomene de lentille
gravitationnelle qui nous interesse tout particulierement
 	
 Leet de lentille gravitationnelle
 Le formalisme de leet de microlentille
Nous decrivons dans ce paragraphe le formalisme general des lentilles gravitationnelles
Ce formalisme est a meme detre utilise dans le cas ou la source et la lentille sont consideres
comme des objets ponctuels de mouvement relatif rectiligne uniforme de plus il permet
de decrire des cas plus    exotiques  lorsque la lentille ou la source font partie de systemes
multiples ou bien lorsque les mouvements relatifs ne sont plus rectilignes uniformes
  Langle de deexion
Nous avons vu dans le x  que lun des premiers tests de la relativit e g en erale a
concerne la deviation de la lumiere par le Soleil La theorie predit que les rayons lumineux
passant pres dun astre de masse M avec un parametre dimpact b sont devies dun angle

b valant 

b 
GM
bc

    
Pour une distribution de masse etendue on calcule cet angle en sommant les contributions
individuelles de chaque element de masse En general lextension de la lentille peut etre
negligee et lapproximation de lequation  est alors susante
 Le cadre geometrique
Leet de lentille depend de la conguration geometrique entre trois protagonistes 
letoile source la lentille qui devie les rayons lumineux en provenance de la source et
lobservateur vers qui se dirige une partie des rayons devies Les masses en jeu dans notre
cadre astrophysique  les lentilles etant des etoiles  induisent des angles de deexion
petits On considere ainsi les elements suivants cf gure  

 un plan S appele    plan source  situe a une distance D
s
de lobservateur perpen
diculaire a la ligne de visee dans lequel se trouve la source

 un plan D appele    plan lentille  contenant le centre du deecteur D situe a une
distance D
d
de lobservateur parallele au precedent

 le    plan observateur  O perpendiculaire a la ligne de visee
On note D
ds
la distance deecteursource et x le rapport entre les distances observateur
deecteur et observateursource  x  D
d
D
s

La deviation de la lumiere se produisant essentiellement a proximite du deecteur les
rayons lumineux sont representes par des droites reliant les dierents plans On appelle
axe optique la droite reliant lobservateur a un point de reference dans le plan lentille
Lorigine des positions utilisee dans le plan D et dans le plan S est lintersection entre la
ligne joignant lobservateur a la lentille et le plan correspondant

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Fig    Un syst eme general de lentille gravitationnelle Un objet massif en D est proche de
la ligne de visee observateur O source S On denit deux plans perpendiculaires  a la
ligne de visee
 le plan lentille D  a la distance D
d

 et le plan source S  a la distance D
s

Les rayons lumineux provenant de la source sont devies  a lapproche du deecteur
A

et A

sont les intersections de la ligne joignant le point O aux images de la source
avec le plan D I

et I

sont les positions des images de la source dans le plan S B est
la position du point dintersection de la ligne de visee avec le plan D r represente la
distance separant la lentille du point A
 et b est le param etre dimpact entre un rayon
non devie et la lentille b est langle de deexion gure adaptee de Pala	
 Lequation des lentilles

Ecrivons la condition pour que les rayons lumineux provenant de la source atteignent
lobservateur Pour cela developpons un formalisme vectoriel pouvant etre applique aussi
bien au cas ideal

dune source et dune lentille ponctuelles en mouvement relatif rectiligne
 Ce cas est decrit sous di	erents vocables  ideal ordinaire standard ou canonique
 
 Leet de lentille gravitationnelle
uniforme lune par rapport a lautre cf x  que dans le cas de mouvements relatifs
non rectilignes uniformes cf x Sur le plan D la source a une position angulaire  en
absence de deecteur En presence dune lentille en D les rayons lumineux en provenance
de la source atteignant lobservateur sont courbes pres du plan D la source a alors la
position angulaire apparente

 cf gure  Dans le plan de la lentille les positions de
la source en labsence de deecteur et de ses images sont reliees par 
 

  
D
ds
D
s




b   
Lequation  est appelee  equation des lentilles Elle permet de conna#tre la position
vraie de la source en fonction de sa position apparente
Notations sans dimensions
Generalisons cette equation en utilisant des variables sans dimensions Nous pour
rons ensuite decrire le phenomene de deviation avec le meme formalisme en utilisant les
parametres les plus appropries au probleme  positions angulaires ou distances
Introduisons deux longueurs caracteristiques  b

dans le plan lentille et 

dans le
plan source Ces deux quantites sont liees par 

 xb

 On denit les vecteurs a deux
dimensions z et y a partir des vecteurs positions

b et  
z 

b
b

 y 




Lequation  secrit alors simplement 
y  z  
z ou

z 
D
ds
D
s


b

z 
Le choix de b

est a priori arbitraire Dans le cas ou b

D
d
 les vecteurs z et y representent
les positions angulaires de limage et de la source en labsence de deecteur par rapport
a laxe optique
 Modication du ux recu
La deviation des rayons lumineux modie les proprietes de limage en particulier
langle solide suivant lequel la source est vue par lobservateur cf gure  Le ux F
provenant dun element dangle solide innitesimal dS

de la source est proportionnel au
produit de la brillance de surface I de la source par ce meme angle solide soit F  IdS


La brillance de surface pour une image est identique a celle de la source en absence

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Fig    Modication des angles solides lors de leet de lentille Figure du haut  le ux pro
venant de letoile source est proportionnel  a lelement dangle solide dS

en absence
de deecteur Figure du bas  En presence dun deecteur
 il y a formation de deux
images Les angles solides etant modies
 il en est de meme pour le ux provenant
de chaque image
de deecteur Sch	 page    Ainsi le ux F
i
de limage i apres deviation secrit 
F
i
 IdS
i
 Le rapport A
i
des ux apres et avant distorsion pour limage i vaut 
A
i

dS
i
dS

 

 Leet de lentille gravitationnelle
et est independant de la frequence du signal amplie Ce facteur est donne par le Jacobien
inverse de la transformation T  z  y faisant correspondre a toute source une image dans
le plan lentille  Az   detT z
 Formation dimages
Considerons les rayons lumineux provenant dun element de source innitesimal joi
gnant lobservateur a la source Sur les gures  et  nous voyons que ces rayons
sont devies pres de la lentille et donnent deux images Le facteur de conversion du ux
provenant de chaque element est determine par langle


 et lequation des lentilles Les
Fig    Localisation et forme des images en fonction de la position de la source La lentille
est indiquee avec un point au centre de lanneau dEinstein
 marque avec un trait
tirete Les positions de la source sont notees par une serie de petits cercles ouverts
La position
 ainsi que la forme des deux images
 sont montrees par une serie dellipses
noires A chaque instant
 la source
 la lentille et les images sont alignees
 ainsi que
le montre la gure pour un instant donne gure tiree de Pac	
images de la source pour lesquelles le determinant de la matrice T z est positif resp
negatif sont dites posseder une parite positive resp negative Cette parite determine la
circulation ainsi que lorientation de limage par rapport a limage non perturbee lors du
mouvement relatif de la lentille par rapport a la source Ceci est illustre sur la gure 
On peut noter que si det T z  
 et traceT z  
 le rapport des ux A est superieur a
  Le ux de limage est alors apparemment amplie

 Le mod ele de lentille ponctuelle
 Caustique et courbe critique
Les courbes denies par detT z  
 sont appelees courbes critiques La transformation
T
 
 y  z transforme la courbe critique en une courbe dans le plan source dite courbe
caustique Dapres lequation  une source ponctuelle situee sur la caustique subit une
amplication innie Cette divergence signie bien evidemment que lapproximation des
sources comme des objets ponctuels nest plus valable Cette notion est particulierement
importante dans le cas de letude des lentilles binaires
 Le mod ele de lentille ponctuelle
Nous voulons trouver la position des images de la source pour une distribution de
matiere donnee en guise de deecteur Le cas le plus simple est celui ou la lentille et
la source sont considerees comme des objets ponctuels Cette approximation est en fait
susante dans la majorite des evenements observes par les experiences de recherche de
microlentilles
  Lequation des lentilles
Dans le cadre deni cidessus le probleme se reduit a un formalisme a une dimension
par raison de symetrie
A la page  nous avons deni deux echelles caracteristiques 

et b

 Choisissons b

comme le rayon dEinstein R
E
 deni par 
b

 R
E

r
GM
c

D
d
D
ds
D
s

r
GM
c

D
s
x  x 
avec x  D
d
D
s
le rapport de la distance observateurdeecteur sur la distance observateur
source Lechelle caracteristique correspondante dans le plan source est alors 


 R

E

R
E
x
 
et est appelee rayon dEinstein projete
Langle de deexion de la lumiere en provenance dune source par un deecteur ponc
tuel est donne par lequation  Soit u la position de la source projetee dans le plan de
la lentille
 
 La valeur de u qui equivaut au parametre dimpact entre les rayons lumineux
non devies et la lentille est reliee a la position de la source par lequation  
u  z 
 
z
  	
 Lorigine du repere utilise dans le plan de la lentille est le deecteur luimeme

 Leet de lentille gravitationnelle
La resolution de cette equation conduit a deux solutions z

correspondant a deux positions
des images de la source situees de chaque cote de la lentille 
z


 


u
p
u

 

   

La separation &z entre ces deux images est 
&z  z

 z
 

p
u

        
Si lobservateur la lentille et la source sont parfaitement alignes u  
 le systeme
possede une symetrie de rotation autour de laxe deni par la ligne de visee Les solutions
de lequation  
 ne sont alors plus deux points mais un anneau appele    anneau dEin
stein  de rayon R
E
   rayon dEinstein  pris comme dimension caracteristique pour
le parametre dimpact
 Modication du ux recu
En injectant lequation des lentilles  pour le cas ponctuel dans lequation  on
obtient pour chaque image un facteur de modication du ux du a leet de lentille egal
a 
A


 


u
p
  u


p
u

 
u
 

   
 Caustique et courbe critique
Dans le cas ponctuel la courbe critique est lanneau dEinstein et la courbe caustique
se reduit a lintersection entre la ligne observateurlentille et le plan de la source
 Leet de microlentille
Appliquons ce formalisme a leet de microlentille Cette denomination provient de la
valeur de la separation angulaire entre les deux images qui est de lordre de la microse
conde darc lorsque le deecteur est une etoile
Supposons que le deecteur soit anime dune vitesse transverse relative V
T
dans le plan
deecteur par rapport a la ligne de visee observateursource Considerons une source situee
a une distance D
s
  kpc et une lentille situee a D
d
  kpc et de masse M  
 M


Nous pouvons alors estimer le rayon dEinstein R
E
 que nous exprimerons en UA


R
E
 	 


D
s
 
 kpc

 
x  x
 

M
M


 
U A  
   

M
M


 
U A     U A  
 UA   Unite Astronomique correspond au demi grandaxe de lorbite terrestre    

m

 Leet de microlentille
Lordre de grandeur de la separation angulaire entre les deux images est donne par le
rayon dEinstein angulaire 
E
valant 

E

R
E
D
d
 
 	
 milliarcseconde

M
M


 

 
 kpc
D
d

 
  x
 
 
 
  milliarcseconde 
ce qui est bien trop petit pour le pouvoir separateur des telescopes actuels
Les deux images etant donc confondues le ux re"cu par lobservateur est la somme
des ux A

donnes par lequation   Le facteur global A de modication du ux est
egal a 
A  A

 A
 

u

 
u
p
u

 
   
Ce terme est toujours superieur a   leet de microlentille gravitationnelle se caracterise
donc par une amplication

apparente du ux lumineux de letoile source Lorsque le
parametre dimpact est inferieur a   cad lorsquon se trouve a linterieur de lanneau
dEinstein lamplication est superieure a   On remarque que la dierence dampli
cation apparente entre les deux images est constante 
A

 A
 
      
  Duree caracteristique du phenom ene
Le mouvement relatif du deecteur etant rectiligne uniforme dans le plan de la lentille
le parametre dimpact ut deni comme la distance entre le deecteur et lintersection
de la ligne de visee avec le plan de la lentille varie dans le temps et peut sexprimer sous
la forme 
u

t  u



V

T
t t



R

E
 u




t t

&t


  
ou u

est le parametre dimpact a t  t

 et &t  R
E
V
T
donne la duree caracteristique du
phenomene denie comme le temps mis par la lentille pour parcourir un rayon dEinstein
dans le plan de la lentille il peut sexprimer sous la forme 
&t  V
 
T
r
GM
c

D
s
x  x
&t  V
 
T
r
GM
c

D
d
  x  
&t      jours

M
M


 

D
d
 
 kpc

 
  x
 



 km s
 
V
T

 Le terme    amplication  est un abus de langage le terme anglosaxon    magnication  serait
plus approprie car il sagit dune amplication apparente due a la deformation des images

 Leet de lentille gravitationnelle
Pour des evenements dus a des lentilles situees dans le disque de la Galaxie la vitesse
relative entre la lentille et la ligne de visee est faible Dans lexemple cidessus nous
pouvons prendre typiquement V
T
 
km s
 
 donnant une duree &t de lordre de 

jours
La quantite &t est fondamentale dans notre etude En eet cest un parametre obser
vable qui est relie aux parametres physiques de la lentille  sa masse M  le rapport des
distances observateurlentille sur observateursource x la vitesse transverse relative a la
ligne de visee V
T
et la distance de la source D
s
 On peut ainsi remarquer que dans le
cas standard nous navons pas directement acces a la masse de la lentille mais a une
combinaison de dierents parametres physiques du phenomene
 Courbe damplication
Dapres les equations   et   lamplication de la source au cours du temps
secrit 
At 
u

t  
ut
p
u

t  
   	
La courbe donnant la variation de lamplication au cours du temps est communement
appelee courbe de Paczy nski cf gure  Trois parametres la caracterisent 
 t

linstant du maximum damplication
 u

le parametre dimpact a t  t


 &t la duree de traversee dun rayon dEinstein dans le plan de la lentille
On peut utiliser indieremment le parametre dimpact ut ou lamplication At le
passage de lun a lautre etant donne par 
At 
ut

 
ut
p
ut

 
 ut 
s

p
  At
 
    

Une erreur 
A
sur At se propagera en une erreur 
u
sur ut par 

u

ut

ut

 
  


A
   
La forme de la courbe de Paczy nski donne les caracteristiques attendues du signal associe
a un eet de microlentille gravitationnelle 
 sym etrie  La courbe est symetrique par rapport a linstant t


 achromatisme  Leet etant purement geometrique la courbe est identique quelle
que soit la longueur donde

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Fig    Geometrie de leet de microlentille dans le cas standard et courbe damplication
associee Figure a  trois trajectoires du deecteur
 dans le plan de la lentille les
distances sont exprimees en unites de rayon dEinstein La vitesse transverse V
T
de la
lentille est montree
 ainsi que les param etres u

et ut Les dierents cercles donnent
les lieux  a linterieur desquels lamplication A est superieure  a 
 
 
  et 
Les courbes de la gure b correspondent aux trois trajectoires inscrites en pointilles
sur la gure a La ligne droite correspond  a A
	 Les deviations aux eets de lentille ordinaires
Le cas standard permet de decrire la majorite des candidats observes Toutefois il
ne peut etre susant pour certains evenements decouverts a ce jour Les deviations par
rapport au cas ordinaire de leet de microlentille sont multiples en voici quelquesunes 

 Source et lentilles  etendues  La source ainsi que la lentille ne sont pas des ob
jets ponctuels La maniere correcte devaluer lamplication de letoile source est
dintegrer leet de lentille sur toute la surface de lastre Si le rayon de letoile pro
jete dans le plan de la lentille nest pas negligeable par rapport au rayon dEinstein
alors la courbe damplication est sensiblement dierente de celle du cas standard

 Eet de confusion  Le ux lumineux provenant de letoile subissant leet de
lentille peut etre perturbe par dautres etoiles situees sur la ligne de visee

 D eecteurs multiples  Dans le cas ou la lentille est un systeme multiple la courbe
damplication peut etre tres dierente de sa forme canonique  il peut y avoir ap
parition de plusieurs pics la courbe devient asymetrique La recherche de lentilles
multiples est lune des voies les plus prometteuses pour la recherche de planetes
extrasolaires
	
 Leet de lentille gravitationnelle

 Eet de parallaxe  Si la variation de la vitesse de rotation de la Terre autour du
Soleil nest pas negligeable par rapport a la vitesse transverse relative du deecteur
alors la trajectoire apparente de la lentille nest plus une droite mais une cyclo)#de
Cet eet peut entre autres briser la symetrie du signal attendu

 Sources multiples  De fa"con similaire si la source appartient a un systeme mul
tiple le mouvement de rotation de la source autour du centre de gravite du systeme
induit un eet similaire a leet de parallaxe Dans certains cas il peut y avoir
formation de deux pics ou depaulements sur la courbe autour de la periode dam
plication maximale
Tous ces eets modient la forme du signal attendu Toutefois leur etude est extremement
importante car on peut parfois lever tout ou partie de la degenerescence entre la masse
de la lentille sa distance et sa vitesse transverse
  Leet de taille nie
Nous avons considere jusquici les astres comme des objets ponctuels Cette approxi
mation susante dans la majorite des cas presente certains inconvenients Ainsi dans
lequation  	 lorsque le parametre dimpact u

tend vers zero lamplication au pic
diverge
Lentille ponctuelle et source etendue
La taille nie dune etoile source de rayon R
s
est a considerer lorsque sa projection U
dans le plan de la lentille exprimee en unites de rayon dEinstein 
U 
xR
s
R
E
 
est de lordre de   Dans ce cas dierentes parties de la source subissent des amplications
apparentes dierentes Pour obtenir lamplication apparente totale il faut moyenner sur
toute la surface de letoile cf gure  Considerons le cas dune etoile parfaitement
spherique avec une brillance de surface uniforme Soit r les coordonnees polaires dun
element de source projete dans le plan de la lentille Lamplication moyenne A subie par
la source secrit 
A 
 
U

Z Z
rArddr   
Le calcul complet mene a Sch	 
Au

 U 

U


Z
u
 
U
ju
 
 U j
r

 
p
r

 
arccos
r


 r

 U

ru

dr



U

h
HU  u




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

p
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


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i
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R
Source
Observateur 2U
Lentille Re
S
Fig    Param etres impliques dans leet de taille nie La source
 situee  a droite
 a un
rayon R
s
 Ce rayon projete dans le plan de la lentille est note U  Dans le plan de la
lentille
 perpendiculaire au plan de la gure
 lanneau dEinstein
 associe  a la lentille
est represente par un segment de droite
ou H est la fonction de Heaviside Cette expression ne peut etre integree analytiquement
Pour u

 
 on obtient 
Au

 
 U 
r
  

U

  
Ainsi la divergence existant dans le cas standard lorsque le parametre dimpact tend vers
zero dispara#t La gure  donne la forme de la courbe damplication en fonction du
parametre U pour u

 
  Lamplication maximale nest dans ce cas pas atteinte pour
U  
 La forme de la courbe peut se dierencier sensiblement du cas standard Lorsque
U    seule une partie de letoile subit une amplication notable lamplication presente
alors un plateau pendant la duree de traversee de la lentille devant la source Nous verrons
au chapitre  quelles implications peut avoir lobservation de cet eet sur les parametres
physiques de la lentille
Source ponctuelle et lentille etendue
Un eet doccultation est possible lorsque la taille du deecteur est du meme ordre
que le rayon dEinstein Cet eet ne peut se produire que si la lentille est extremement
proche de la source ou de lobservateur Cav	 ce qui correspond a des probabilites de
conguration negligeables
 Leet de confusion
Dans les regions ou la densite stellaire est importante la determination du ux dune
etoile est aectee par la presence le long de la ligne de visee detoiles de faible ux non
detectees Cette perturbation est appelee eet de confusion ou blending melange Le ux
observe F
base
dune etoile peut ainsi etre la superposition du ux reel de plusieurs astres 
 
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Fig    Courbes damplication
 prenant en compte leet de taille nie de la source
 pour
dierentes valeurs du param etre U  Noter que la valeur U   ne correspond pas  a la
valeur maximale damplication au pic Les courbes deviennent de plus en plus larges
 a mesure que le param etre U augmente gure tiree de Pala	
une etoile   de ux F

subissant leet de lentille et un ensemble detoiles non resolues
de ux
P
i
F
i

F
base
 F


X
i
F
i
  
Si letoile   voit son ux amplie dun facteur A le ux observe lors de lamplication
F
ampli
secrit 
F
ampli
 A F


X
i
F
i

Ainsi lamplication observee A
obs
est reliee a la veritable amplication A par la relation 
A
obs
   
F

F
base
 A     
Introduisons le parametre f donnant la fraction du ux total provenant de letoile am
pliee Dapres lequation  on trouve que 
f 
F

F
base

A
obs
  
A  
  	
Ce coecient est compris entre 
 et   cette derniere valeur signiant que seule letoile am
pliee contribue au signal lumineux Lamplication observee est ainsi systematiquement
sousestimee cf gure 

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ILLUSTRATION DE L'EFFET DE CONFUSION
Filtre rouge Filtre bleu
Fig  	  Illustration de leet de confusion Le ux de letoile est amplie par 
 ie un
accroissement de  magnitude courbe en tirete
 alors que lamplication recons
truite courbe pleine nest quun facteur  en rouge et  en bleu Lamplication
reconstruite pour une etoile avec un eet de confusion
 est donc plus faible que la vraie
amplication
 et peut dierer en rouge et en bleu Sur les deux dessins
 la courbe en
pointilles correspond  a la courbe de lumi ere reellement observee
 tenant compte de
lajout dun ux constant  a la courbe ampliee gure tiree de Pala	
Perte de lachromaticite
Une consequence importante de leet de confusion est la perte eventuelle de lachro
maticite comme caracteristique de leet de microlentille En eet la contribution du ux
des etoiles ne subissant pas leet de lentille peut dierer en rouge et en bleu Le coecient
f prendra alors des valeurs dierentes dans les deux ltres utilises pour lobservation cf
chapitre  pour la description de lappareillage dEROS II Les amplications seront
alors dierentes en rouge et en bleu  A
obs
R  A
obs
B
Mauvaise estimation de la duree de levenement
Denissons le rayon dEinstein    confus  R
Econfus
Di 	 correspondant au pa
rametre dimpact pour lequel lamplication A
obs
observee lors de leet de lentille avec
eet de confusion est de    rappelons que ce facteur correspond a lamplication obte
nue dans le cas standard lorsque u  R
E
 Le rayon dEinstein    confus  est alors relie

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Fig  
  t
obs
t en fonction de la fraction f de lumi ere provenant de letoile subissant leet
de lentille gure tiree de Pala	
au    vrai  rayon dEinstein par 
R
Econfus
 R
E
p

s
A
obs
    f
p
A
obs
  

 A
obs
  f
     

On attend la relation suivante entre la duree observee et la duree reelle de levenement 
&t
obs
&t

R
Econfus
R
E
       
Si leet de confusion nest pas pris en compte la duree de levenement est donc sous
estimee La gure 	 donne levolution du rapport &t
obs
&t en fonction du coecient
f 
La proximite des meilleures courbes damplication ajustees avec et sans eet de
melange peut induire une assez grande incertitude sur la determination des parametres
de melange et donc sur la determination des amplications maximales lorsque le melange
est important
Modi
cation de lastrometrie de letoile reconstruite
Comme nous le verrons au chapitre  le ux dune etoile est estime a laide de sa PSF
Point Spread Function Le ux que nous recevons dune etoile presentant un eet de
confusion est une somme ponderee du ux provenant de plusieurs composantes cf gure
 
 Soit &x

le decalage du centre du prol lumineux par rapport au centre de letoile
ampliee en dehors de la periode damplication Pedant la periode damplication ce

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DEPLACEMENT DE LA POSITION DE L'ETOILE RECONSTRUITE
∆xo
∆x
Fig     Deplacement du centrode dune etoile lors dun evenement avec eet de confusion
Les courbes tiretees representent la PSF de deux etoiles qui se confondent pour don
ner letoile reconstruite courbe pleine Les traits verticaux representent la position
du centre de letoile reconstruite Dans la gure du bas
 le ux de letoile  a ete
amplie par un facteur  gure tiree de Pala	
centre lumineux se deplace vers letoile ampliee suivant la relation Gol	 
&x  &x

A
obs
  
A
obs
 f&x

  
La mesure dun tel deplacement permettrait de contraindre la valeur du parametre f 
 Lentille binaire
La lentille peut etre un systeme double Dans le cas dun ensemble de lentilles ponc
tuelles les angles de deexion sajoutent Mao	  

r 
X
i
Gm
i
c

r  r
i
jr  r
i
j

  

 Leet de lentille gravitationnelle
Fig      Lentilles binaires Figure de gauche  Les deux deecteurs de masses identiques
sont representes par les deux points noirs La courbe en pointille est la courbe cri
tique
 la courbe pleine est la courbe caustique dans le plan de la source Lorsque la
source traverse la caustique
 il y a formation dune image sur la courbe critique 
trajectoires dierentes sont considerees Figure de droite  les  courbes damplica
tion correspondant aux cinq trajectoires gures tiree de Pac	
La prise en compte dun tel phenomene necessite lintroduction de sept parametres En
plus de &t la duree caracteristique du phenomene il est necessaire dintroduire la fraction
de masse du principal objet la separation entre les deux composantes et langle dans le
plan de la lentille entre la ligne joignant les deux composantes et la vitesse projetee de
la source Nous avons vu que dans le cas ordinaire la caustique se reduit a un point
Dans le cas de la lentille binaire la forme de la caustique est plus complexe cf gure
   On peut estimer Mao	  quenviron  
 des evenements doivent montrer une
deviation mesurable par rapport a leet ordinaire a cause de la binarite de la lentille
Quelques evenements sont compatibles avec cette interpretation la gure   montre un
tel evenement
 Mouvements nonrectilignes
Jusquici nous avons considere des mouvements relatifs des dierents protagonistes
qui etaient rectilignes uniformes Un deplacement de lobservateur



est equivalent a un
deplacement


S
de la source projete dans le plan lentille 


S
   x



  
On voit sur la gure   les trois protagonistes observateur lentille et source La Terre

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Fig    

Evenement microlentille OGLE   du  a une lentille binaire Les regions du passage
des caustiques sont montrees dans les encarts gure tiree de Udac	
est representee par le cercle plein a gauche On observe une etoile situee dans le plan
source S La ligne de visee fait un angle  avec la direction du pole nord ecliptique Dans
le cas ordinaire on considere que la Terre et le Soleil sont situes au meme endroit La
source est localisee au centre de lellipse en gris fonce a la position notee    centre de
gravite du systeme  sur la gure  
Chacun des protagonistes est anime dune vitesse qui peut etre non constante notee
v

pour lobservateur v
D
pour le deecteur et v
S
pour la source Le deecteur se trouve en
D et limage de la source en S

dans le plan de la lentille Le vecteur parametre dimpact

DS

 x secrit x 

DO x

OS Sa derivee par rapport au temps secrit alors en fonction
de v

 v
D
et v
S

dx
dt
   xv
O
 v
D
 xv
S
  
Le carre du parametre dimpact u

t  x

sobtient en integrant lequation  et peut
alors etre directement utilise dans lequation  	
Deux types de mouvements non rectilignes uniformes sont etudies ici  le mouvement
de rotation de la Terre autour du Soleil eet de parallaxe et le cas ou la source est un
systeme multiple chaque composante tournant autour du centre de gravite du systeme

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Fig     Sch ema de principe de la g eom etrie associ ee aux eets de parallaxe et de source binaire De
gauche a droite on trouve lobservateur situ e sur la Terre eectuant sa r evolution autour
du Soleil On trouve ensuite le plan de la lentille D perpendiculaire a la ligne de vis ee puis
le plan de l etoile source S a droite La ligne de vis ee fait un angle  appel e latitude
 ecliptique avec la normale a lorbite terrestre Dans le cas standard le mouvement relatif
des di erents protagonistes est suppos e rectiligne uniforme et la source est consid er ee comme
un astre unique Dans le cas de la parallaxe on prend en compte la variation de vitesse de
lobservateur due a la r evolution de la Terre qui vue de la source d ecrit en projection dans
le plan de la lentille une ellipse de demi grandaxe u faisant un angle  avec la trajectoire
du d e	ecteur MACHO Dans le cas de la source binaire chaque composante de la source
d ecrit une ellipse autour du centre de gravit e du systeme Cette ellipse se projette dans le
plan de la lentille en gris fonc e

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Leet de parallaxe terrestre
Lorsque des observations sont eectuees en deux points extremes de lorbite terrestre
autour du Soleil une etoile proche va sembler deplacee par rapport aux etoiles plus loin
taines de la meme region du ciel Cet eet est appele parallaxe Pour des evenements de
microlentille de longue duree le mouvement de rotation de la Terre autour du Soleil ne
peut pas etre approche comme un mouvement rectiligne uniforme Si la vitesse de rotation
de la terre nest pas negligeable devant les autres vitesses elle doit etre incorporee dans
le traitement de leet de lentille gravitationnelle via une modication de la variation du
parametre dimpact
La courbe tenant compte de leet de parallaxe necessite lintroduction de deux pa
rametres supplementaires par rapport au cas ordinaire 
 u  a

  xR
E
 le demi grandaxe de lorbite terrestre a

projete dans le plan
lentille exprime en unites de rayon dEinstein R
E

   un angle decrivant lorientation de la vitesse transverse de la lentille V
T
par
rapport au grand axe de la projection de lorbite terrestre dans le plan de la lentille
Vue depuis la source lorbite terrestre se projette dans le plan D suivant lellipse en gris
clair de la gure   Vue depuis la Terre la projection de la source dans le plan D semble
decrire cette meme ellipse Le mouvement apparent du deecteur par rapport a la ligne
de visee est la composition de son mouvement propre du mouvement de la source et du
mouvement non rectiligne uniforme de la Terre
En integrant par rapport au temps lequation  on obtient 
xt 
	
usin t sin t

 
t t
 
t
cos   u

sin 
u cos cos t cos t

 
t t
 
t
sin   u

cos 
 
ou t est la phase associee a lorbite de la Terre On a retranche la position de la Terre a
linstant t  t

u sin t

 u cos cos t

 pour que les parametres u

et t

co)#ncident
avec la denition standard lorsquon neglige leet de parallaxe t

correspond alors a
linstant de lamplication maximale Le carre du parametre dimpact en fonction du
temps u

t  x

peut alors secrire 
u

t 
t t



&t

 u


 u

sin

t  cos

 cos

t
u

u cos  cos  cost sin  sint 

t t


&t
u cos  sin  cost  cos  sint 
et peut etre directement utilise dans lequation  	 pour obtenir la courbe damplication
La courbe caracteristique dun tel eet est dierente de celle du cas standard car
asymetrique et un peu distordue cf gure   quand le parametre u est grand de
lordre de lunite
	
 Leet de lentille gravitationnelle
Fig     Detection de la parallaxe  evenement montrant une deviation par rapport  a la courbe
damplication de Paczynski
 due au mouvement de revolution de la Terre autour
du Soleil La courbe en pointilles donne lajustement dun eet de microlentille ordi
naire La courbe en trait plein donne lajustement avec un eet de parallaxe gure
adaptee de Alcb	
Source binaire
On peut estimer que la fraction detoiles du disque appartenant a des systemes mul
tiples est superieure a 
 Duq	  Le formalisme lie au cas dun eet de lentille sur une
source binaire a ete developpe par dierents auteurs Gri	 Dom	 et Han	
Considerons sur la gure   le cas ou la source appartient a un systeme binaire
Lorbite dune des composantes est representee par lellipse vide Celleci se projette dans
le plan S perpendiculaire a la ligne de visee suivant lellipse en gris fonce La projection
de la source dans le plan S a un instant t se trouve en St Vue depuis la Terre lorbite
de la source se projette dans le plan D suivant lellipse en gris fonce

 Une composante lumineuse  Prenons le cas ou une seule composante de la source va
subir un eet de lentille observable lautre ne produisant pas ou peu de lumiere Par souci
de simplication nous considererons que lorbite de la source est circulaire Dans ce cas la
description de la trajectoire de la source necessite lajout de  parametres supplementaires 
   un angle decrivant lorientation relative de la vitesse transverse V
T
du deecteur


 Les deviations aux eets de lentille ordinaires
par rapport au grand axe de la projection de lorbite de la source dans le plan de la
lentille
 P
orb
 la periode de rotation du systeme
   axR
E
 le demigrand axe a de lorbite en unites du rayon dEinstein projete
   langle entre la normale a lorbite de la source et la ligne de visee
 

 la phase de lorbite de la binaire a t  t


De fa"con similaire au cas de la parallaxe on peut composer le mouvement de la source
au mouvement du deecteur et obtenir 
xt 
 
 sin t 
t t
 
t
cos   u

sin 
 cos  cos t 
t t
 
t
sin   u

cos  

avec
t 

P
orb
t t

  

  	
La signication de t

change ici de la convention habituelle puisquil represente linstant
1
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Fig     Courbes damplication dune source binaire en rotation On a pris u

 
 t

 
et t   jours
    axR
E
 
   	
 q  
 tous les autres param etres
sont mis  a  la periode P
orb
prend les valeurs 
  et  jours Lorsque la
periode de la binaire est de lordre de la duree de levenement
 la forme de la courbe
damplication est tr es eloignee du cas standard
 
 Leet de lentille gravitationnelle
du minimum dapproche entre le deecteur et la projection du centre de gravite du systeme
double dans le plan de la lentille

 En exprimant le parametre dimpact u

t  x

dans
lequation  	 on obtient la courbe damplication
Notons la tres grande similitude de leet de parallaxe et de la source binaire lun
etant le cas miroir de lautre cet eet de symetrie se retrouve dans la formulation des
demi grandaxes projetes u et  dans lesquels interviennent respectivement le parametre
  x et x

Cas g en eral  Le cas general avec deux composantes lumineuses plus complexe necessite
lintroduction de plus de parametres Le mouvement est decrit par les lois du mouvement
a deux corps On introduit un parametre q donnant la fraction de masse prise par le
principal objet  est alors deni comme la distance a separant les deux composantes
projetee dans le plan de la lentille en unites de rayon dEinstein    axR
E
 La periode
P
orb
est reliee a la masse totale du systeme M
T
et a a par la troisieme loi de Kepler 
a
 
P

orb

GM
T


  

Les positions de chaque composante sont donnees par 
x

t    qxt et x

t  qxt   
ou x est donne par lequation  A chaque composante de la source subissant un eet de
lentille gravitationnelle on associe un parametre dimpact u
i
t et une amplication A
i
t
donnee par lequation  	 Enn chaque composante etant lumineuse il faut introduire
un parametre  donnant la fraction de luminosite du second objet Lamplication au
cours du temps At
source bin
 pour un eet de lentille avec une source binaire peut alors
secrire sous la forme 
At
source binaire
   Au

t  Au

t   
Un exemple de courbes damplications est donne sur la gure   ou lon peut remarquer
que plusieurs pics peuvent appara#tre Des eets chromatiques peuvent aussi se produire
puisque les deux composantes ne sont pas forcement de la meme couleur
 Eet de lentille sur une etoile variable
Bien que la majorite des etoiles soient stables il est a priori possible de detecter un
eet de microlentille sur une etoile intrinsequement variable
 Rappelons que t
 
est deni dans le cas ordinaire comme linstant ou le deecteur est au plus pres
de lintersection entre la ligne Terresource et le plan de la lentille

 Les deviations aux eets de lentille ordinaires

Etoile intrinsequement variable
La variabilite de letoile peut etre modelisee en premiere approximation comme une
modulation sinuso)#dale du signal caracterisee par trois parametres  une periode de va
riabilite P  une amplitude  et une phase 

a linstant t

 Le ux apparent F luxt de
letoile au cours du temps secrit alors 
F luxt  F
base

    sin


t t

P
 


 
ou F
base
est le ux de base de letoile Une telle variabilite a pu etre mise en evidence
par EROS Pal	b sur le residu de lajustement dun eet standard du premier candidat
observe vers le SMC par les experiences EROS et MACHO
(a) (b)
(d)
(c)
Fig     Courbes de lumi ere du candidat EROS   Figure de gauche  avec le ltre EROS
 bleu en haut
 en rouge en bas Le meilleur ajustement standard est superpose
Figure de droite  Courbe du residu par rapport au meilleur ajustement du candidat
EROS  
 repliee selon une periode de  jours Donnees provenant de  a
mesures EROS CCD dans le ltre bleu
 b mesures EROS CCD dans le ltre
rouge
 c mesures EROS plaques pour les annees  et  dans le ltre bleu

d mesures EROS plaques avec le ltre bleu cercles ouverts
 mesures prises au
telescope suisse sans ltre cercles fermes et avec un ltre RGunn triangles La
courbe represente lajustement utilise pour decrire la modulation dapr es Ans	
Binaire a eclipse
Leet de lentille sur un systeme detoiles binaires a eclipses systeme detoiles rap
prochees en rotation de periode  jours et de 
 magnitude damplitude a ete mis en

 Leet de lentille gravitationnelle
evidence sur le candidat EROS * Ans	 La gure   a gauche donne la courbe de
lumiere du candidat EROS *  La gure   a droite presente la courbe du residu de
cet ajustement repliee sur la periode orbitale du systeme
 Notion de profondeur optique
La profondeur optique vers une cible donnee represente la fraction du ciel couverte par
les disques dEinstein de toutes les lentilles observables de parametre dimpact u

  
situees entre lobservateur et la cible Elle represente la probabilite pour une source ponc
tuelle de subir un eet de microlentille gravitationnelle avec une amplication superieure
a 
Soit gMdM la fraction dobjets de masse dans la gamme MM  dM  elle est
normalisee par 
Z
M
max
M
min
dMgM
i
     
A une distanceD
d
le nombre dn
lens
de deecteurs dans langle solide d de masse comprise
entre MM  dM  est donne par 
dn
lens

D
d
gM
M
dD

d
dMdD
d
 
ou D
d
 est la densite de masse des deecteurs Chaque lentille occupant une surface
R

E
 la contribution a la profondeur optique de ces objets est donnee par 
dMMdM 
Z
D
s

R

E
dD

d
dn
lens
 
avec R
E

q
GM
c

D
d
D
s
 D
d

D
s
 La profondeur optique totale  vaut donc 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dM
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
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M
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G
c

D

s
Z


xx  xdx

G
c

D

s
Z


xx  xdx  
ou x  D
d
D
s
est le rapport entre les distances observateurdeecteur et observateur
source Cette expression est independante de la distribution de masse des lentilles gM

 Caracteristiques du signal attendu
On peut estimer un ordre de grandeur de la profondeur optique due a la Galaxie vers
le Grand Nuage de Magellan LMC en repartissant de maniere uniforme la masse de la
Galaxie entre le Centre Galactique et le LMC La masse totale de la Galaxie incluse dans
un rayon de 
 kpc distance au LMC est donnee par 
GM
Galaxie
D
LMC
 G
D
 
LMC
D
LMC
 v

rot

kpc   
En combinant les dierentes equations on obtient ainsi 
 

v
rot
c


   

 
  	
 Caracteristiques du signal attendu
Les caracteristiques essentielles concernant les evenements microlentilles ordinaires et
leur validite pour des evenements exotiques dans la limite dune parfaite ecacite de
detection sont 
 unicit e  cette caracteristique est lune des specicites du signal qui se conserve
meme lors devenements non standards Toutefois dans de rares cas de sources ou
de lentilles binaires susamment eloignees on peut sattendre a voir deux phases
damplication importante a quelques semaines dintervalle
 achromatisme  des deux caracteristiques liees a lachromatisme simultaneite et
amplication egale dans les deux couleurs seule la deuxieme peut etre perdue dans
le cas de leet de confusion Cet eet netant pas a negliger dans des champs aussi
encombres que ceux dEROS II lachromatisme ne sera requis quavec de grandes
precautions
 sym etrie  nous avons vu que la plupart des eets exotiques en particulier la pa
rallaxe peuvent briser la symetrie du signal par rapport a linstant du maximum
On peut cependant remarquer que cette symetrie est respectee loin du maximum
damplication en particulier la valeur du ux de letoile doit revenir a lidentique
de ce quelle etait avant levenement
De plus si plusieurs candidats sont trouves dierentes proprietes statistiques doivent etre
veriees 
 les etoiles sources doivent representer un lot homogene de la population stellaire
observee en particulier leur luminosite et leur couleur
 la distribution du parametre dimpact u

 corrigee dacceptance doit etre uniforme
entre 
 et la coupure experimentale uA
min

 la duree des evenements &t et leur amplication maximale A
pic
doivent etre non
correles

 Leet de lentille gravitationnelle
Pour nir ce chapitre et avant dentamer la description de lexperience et du pro
gramme scientique je conclurai en rappelant les arguments de B Paczy nski Pac	 en
faveur de linterpretation des candidats observes a ce jour comme evenements de micro
lentille 
 les courbes de lumiere observees sont achromatiques leur forme est bien decrite par
une forme theorique simple
 la distribution des facteurs damplication correspond a ce qui est attendu theoriquement
Uda	b
 les evenements dus a des lentilles doubles ont ete detectes approximativement avec
le taux attendu
 leet de parallaxe a ete observe
 le spectre du seul evenement qui a ete suivi spectroscopiquement Ben	 est constant
durant la periode damplication
 la barre du Centre Galactique CG a ete redecouverte par les mesures de profondeur
optique 

CG

 
 	

 
  

 
MACHO Alc	b
      

 
OGLE Uda	b


 La profondeur optique 
LMC
mesuree vers le LMC est petite 

LMC

 

   

 
EROS avec  candidats Ans	c
  

 
  

 
MACHO avec  candidats Alc	a 
 
Les points de non consensus sont 
 ou sont situes les objets responsables des eets de lentille vers le bulbe% Sontils
principalement des objets du bulbe ou du disque%
 ou sont situes les objets responsables des eets de lentille vers le LMC et le SMC%
Sontils dans le disque de la Galaxie dans le halo de la Galaxie ou dans les Nuages
de Magellan%
Lorsquun evenement est detecte et sa courbe de lumiere mesuree on peut determiner
trois parametres &t t

et u Seul &t est relie aux parametres physiques de la lentille
comme la masse de la lentille les distances de la source et de la lentille la vitesse transverse
relative de la lentille Pour donner des elements de reponse sur la localisation des lentilles
nous avons vu que la recherche de deviation aux eets ordinaires de microlentille doit
permettre de contraindre les parametres physiques de la lentille Une telle recherche sera
exposee sur les candidats trouves dans le chapitre 
Le programme scientique et lappareillage dEROS II vont maintenant etre presentes
En particulier on montrera linteret du programme Bras Spiraux pour repondre aux
points de non consensus

 APPAREILLAGE ET PROGRAMME SCIENTIFIQUE
DEROS II
Comme nous venons de le voir a la n du chapitre  sil y a consensus sur la decouverte
devenements de microlentille gravitationnelle leur taux est encore mal connu et la loca
lisation des lentilles reste incertaine Il est alors apparu necessaire de gagner un ordre de
grandeur dans le nombre devenements observes et par la meme dans le nombre detoiles
suivies Pour ce faire la collaboration EROS a con"cu un nouvel appareillage permettant
un suivi automatique dun grand nombre detoiles chaque nuit et ce durant plusieurs
annees
Le premier volet de ce chapitre donne une description succincte de cet appareillage
Une presentation plus detaillee de loptique des cameras et de la cryogenie peut etre
trouvee dans Bau	 Pour la partie informatique en ligne on se reportera a Pal	a et
pour les parties relatives au pointage et au guidage a Man	
Le deuxieme volet du chapitre est consacre a la description des programmes scienti
ques dEROS II En particulier nous detaillons le programmeBras Spiraux consistant
en la recherche devenements de microlentille gravitationnelle vers quatre lignes de visee
dans le plan galactique susamment eloignees du Centre Galactique pour saranchir de
la    contamination  en evenements dus au Bulbe Galactique une presentation detaillee
des composantes de la Galaxie est proposee au chapitre 
Lexperience est installee a lObservatoire Europeen Austral ESO European Southern
Observatory a La Silla au Chili Ce site a ete choisi par les autorites de lESO pour la
qualite du ciel et le grand nombre de nuits photometriques

 en moyenne 
 par an La
collaboration peut y observer les Nuages de Magellan uniquement visibles de lhemisphere
sud et les regions proches du Centre Galactique
  Lappareillage dEROS II
   Loptique et les cameras
Le telescope dedie a lexperience est le MARLY construit par les observatoires de
Marseille et de Lyon Cest un telescope de type RitcheyChretien avec un miroir primaire
 En premiere approximation une nuit est dite photometrique sil y a au moins six heures consecutives
de ciel degage avec un faible taux dhumidite

 Appareillage et programme scientique dEROS II
de  m de diametre Il est installe dans lancienne coupole du GPO Grand Prisme Ob
jectif qui accueillait deja la premiere phase du programme EROS Les caracteristiques
generales de linstrument ont ete modiees pour permettre une prise de donnees massive
en vue dune recherche devenements microlentilles 
 Louverture initiale de linstrument a ete changee de F+ a F+ avec laide dun
reducteur de focale
 Un prisme dichro)#que permet de separer le faisceau lumineux incident en deux voies
en fonction de la longueur donde permettant la prise de donnees simultanee dans
deux couleurs

 Ces voies sont appelees voie    rouge  longueur donde  entre 

et 	
 nm pic a 
 nm et voie    bleue   entre 
 et 
 nm pic a 
 nm
 Au foyer de chaque voie est placee une camera CCD refroidie a  
K composee
dune mosa)#que de    CCD LORAL modele keb de 
  
 pixels
couvrant sur le ciel un champ de 
 

  

 avec un echantillonnage de 
 secondes
darc par pixel Ces cameras sont appelees    camera rouge  et    camera bleue 
Le montage optique est illustre sur la gure   La gure  montre les bandes passantes
des deux voies Le grand axe des mosa)#ques est en premiere approximation parallele a
laxe des declinaisons  Pour lanalyse chaque CCD est divise en quatre quarts notes
k l m et n Ce decoupage et lorientation des cameras sont illustres sur la gure 
  Contr	ole du telescope
Position et mouvements du telescope
Le systeme dentra#nement du MARLY avait ete con"cu et realise par une equipe
de lOHP
 
 Dans le cadre dEROS II des adaptations et des modications ont ete
necessaires Elles ont ete eectuees a lOHP par la meme equipe que precedemment sous
la responsabilite du LAL Laboratoire de lAcc el erateur Lin eaire Le telescope possede
une monture equatoriale dont les deux axes sont appeles axe 
 et axe  Le premier
est aligne avec laxe de rotation de la Terre et permet en premiere approximation de
compenser la rotation terrestre pour suivre un champ sur le ciel Les axes du telescope
sont entra#nes par des engrenages de type roue vistangente dont le rapport est 

Chaque vistangente est directement entra#nee par un moteur couple equipe dun codeur
avec 
 pas par tour La position absolue de chacun des deux axes est controlee par
un codeur monte directement a lextremite des axes avec une precision de  
 secondes
darc
 On rappelle que la forme du signal microlentille est independante de la longueur donde
 Observatoire de HauteProvence CNRS INSU

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Obturateur
Fig     Schema de lappareillage optique Le miroir secondaire nest pas represente Sont in
diques
 le miroir primaire
 loptique du guidage
 lobturateur situe devant le cube di
chroque Ce dernier divise le faisceau incident en deux voies bleue et rouge Chaque
plan focal est equipe dune camera camera rouge et camera bleue
Loptique du viseur
Une optique integree permet dexploiter pour le guidage une partie du champ non
utilise cf gure   permettant ainsi de benecier de toute la surface collectrice du
miroir primaire le centre de ce champ preleve et analyse par la camera de guidage est
decale de &  


et &
  
 

a   


 du centre des mosa)#ques La magnitude limite
des etoiles qui peuvent servir pour asservir le telescope est de   a   Un obturateur
monte devant la camera de guidage permet au systeme detre autonome par rapport aux
deux grandes cameras La camera de guidage est de type HISIS de la societe LEIM
equipee dun CCD KODAK avec    
 pixels de 	m permettant de couvrir sur
le ciel un champ de 	

 

 La procedure du choix de la camera est decrite dans Man	
	
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GLOBAL TRANSMISSION OF THE OPTICAL SETUP
Fig    Facteur de transmission global de
loptique
0
2
4
6
1
3
5
7
(0,0)0(0,0)1 X
Y
δ
α
N
E
Subdivision
d'un CCD
k
l
m
n
Y
X
Fig    Orientation dune mosaque sur le
ciel  le grand axe est approxima
tivement parall ele  a laxe  Nord
Sud des declinaisons Les CCD
sont numerotes de   a  Pour le
traitement hors ligne des donnees

une division en  quarts de CCD
est adoptee
Controlecommande du systeme
Le controle est eectue par un programme execute en permanence sur un PC Une
carte de commande daxes carte GALAXE montee dans le chassis du PC controle et
commande a chaque instant la position du telescope de la coupole et du miroir secondaire
pour la focalisation Elle assure lasservissement des moteurs des axes 
 et  a partir des
indications des codeurs Le programme du PC realise lasservissement par les codeurs
daxe Il verie aussi que le telescope est dans la zone de securite cestadire a plus de


audessus de lhorizon Outre cette securite une ampoule de mercure montee sur le
telescope coupe les moteurs audessous dune inclinaison de  


 Le PC est relie par
lintermediaire dune liaison serie RS a une des stations VME
Une fois que le telescope est positionne on veut realiser un asservissement qui agisse
sur les moteurs des axes 
 et  de fa"con a maintenir le champ xe sur les CCD pendant la
prise dimage phase de guidage Le pointage et le demarrage du guidage durent environ
  minute 
 s et se font pendant la lecture des deux cameras principales  
 s de
fa"con a contribuer le moins possible au temps mort entre deux cliches
Pour asservir la position du telescope pendant les poses la procedure se decompose

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comme suit 
 Le telescope et la coupole sont positionnes sur le champ desire
 Le telescope est mis en entra#nement  laxe 
 est mis en rotation a la vitesse de  
secondes darc par seconde de temps pour compenser la rotation terrestre
 Une etoile guide est recherchee dans le champ de la camera de guidage
 La position de cette etoile est ensuite mesuree periodiquement toutes les  a  

secondes et asservie a sa position initiale
A la n de chaque nuit un journal de bord du systeme de guidage est transfere jus
quau LAL Levolution au cours du temps de la qualite du pointageguidage a fourni de
precieuses indications sur les variations de reglage ou de qualite de linstrument  focali
sation usure de la mecanique 
Le mouvement du telescope lors dun cliche doit eventuellement saccompagner de
mouvements de la coupole pour garder louverture sur le ciel en face du miroir La po
sition de la coupole est mesuree au moyen dune roue entra#nant un potentiometre Un
interrupteur magnetique place sur le pourtour de la coupole permet la mise a zero du
potentiometre Ce systeme de positionnement a une dynamique de  tours de coupole
et une precision de  cm au niveau du perimetre de la coupole susante pour garantir
un bon positionnement la fente de la coupole ayant une largeur de un metre
Quelques limitations du pointageguidage
Nous allons donner ici quelques idees sur les limitations actuelles du systeme Certaines
sont liees au systeme de pointage+guidage dautres sont inherentes a lutilisation dun
grand champ

 R ep etabilit e du pointage  Le modele de pointage utilise est decrit dans Man	 Ce
modele permet de pointer vers les coordonnees    instrumentales  a partir des coordonnees
   vraies  
  en eectuant des corrections prenant en compte la precession laberration
la refraction De plus il prend en compte des defauts du telescope laxe de rotation nest
pas parfaitement aligne avec laxe des poles Les imperfections de ce modele ne provoquent
quune perte tres faible du recouvrement entre les dierents cliches dun meme champ
A lheure actuelle le choix de letoile guide peut dierer dun cliche a lautre pour un
meme champ Une amelioration consisterait a retrouver toujours la meme etoile guide et
lui imposer toujours la meme position sur la camera de guidage

 Limitations du guidage dues a lutilisation dun grand champ  Supposons quon observe
une etoile de distance zenithale reelle z
t
au zenith z
t
 


 a lhorizon z
t
 	


 A cause
de la refraction atmospherique la distance zenithale mesuree z
m
est egale a z
t
 R La
 
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Fig    Eet de la refraction sur le guidage lors dun cliche  a basse altitude Letoile guide
est representee par le gros point
  autres etoiles sont aussi representees En debut
de pose resp n de pose le centre de la mosaque est situe  a une hauteur h resp
h

 audessus de lhorizon En n de cliche letoile guide
 situee  a 


audessus des
etoiles suivies les plus basses est moins refractee que ces derni eres
valeur de R peut etre obtenue par le calcul suivant All 
R   

 tan z
m
 
 


 tan
 
z
m
   
Durant un cliche la hauteur de la cible varie et avec elle leet de refraction Si lecart
entre letoile guide et les etoiles qui en sont le plus eloignees varie signicativement de
lordre de  

 durant la pose cf gure  cette variation se traduit par letalement de
ces etoiles sur le CCD La dierence de refraction &R entre une etoile guide situee a une
distance zenithale z et une etoile situee a une distance zenithale z&z est donnee par 
&R 
dR
dz
&z   
Letalement  de letoile durant une pose T
pose
est alors donnee par la variation de cette
dierence 
 	
d&R
dt
T
pose

&R
z
z
t
T
pose

d

R
dz

z
t
T
pose
&z   
Les valeurs typiques de d

Rdz

sont donnees dans le tableau   pour de grandes distances
zenithales petites hauteurs sur lhorizon La distance zenithale maximale permise par
linstrument est de 

 lecart maximal &z entre une etoile guide et une etoile de la
mosa)#que est denviron un degre zt est de lordre de  

s     

  


s Durant

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un cliche de cinq minutes ce qui est typique des temps de pose utilises les etoiles les plus
eloignees de letoile guide presenterons alors un allongement denviron 
 	 
  ,



     

  


s 

s  

	 
 

  
z

m
dRdz,

 d

Rdz

,





  

  
 

  


Tab     Eet dierentiel de la refraction pour dierentes distances apparentes au zenith z
a

derivees premi ere et seconde par rapport  a z
  Le syst eme dacquisition des donnees
A chaque pose nous enregistrons   images chacune correspondant a un CCD dune
des deux cameras Chaque image a une taille de  Megaoctets En moyenne nous prenons

 poses par nuit La quantite de donnees enregistree chaque nuit est donc importante
environ  Gigaoctets Pour minimiser les temps morts entre chaque pose il faut un systeme
de lecture et de transfert des images qui soit rapide et robuste Chaque camera possede
son propre controleur et systeme dacquisition VME Un DSP Digital Signal Processor
controle les cartes drivers fournissant la tension et le gain des CCD La valeur des pixels est
transferee du DSP jusquaux chassis VME par des bres optiques Le controlecommande
du systeme est realise par le programme CATI Calibration Acquisition et Traitement
dImages adapte dEROS  Ce programme eectue les taches suivantes 
 La surveillance de lelectronique de lecture
 La communication avec lobturateur et la cryogenie
 La communication avec le systeme de controle du telescope
 La visualisation des images en ligne
 Larchivage des images sur des stations DEC Alpha
Lensemble des donnees des deux mosa)#ques est transfere sur les stations Alpha dans
le format FITS

en trois minutes Les images vont alors y subir la cha#ne de traitement
decrite cidessous
La r
eduction des donn
ees
La premiere etape du traitement consiste a calibrer la reponse de chaque pixel pour
toutes les images La charge S
ij
dun pixel depend du nombre de photons provenant du
 Flexible Image Transport System

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ciel et des etoiles N
ij
 du signal dobscurite O
ij
 du gain de la cha#ne delectronique et de
lecacite relative 
ij

S
ij
 g  
ij
N
ij
O
ij
  
Lecacite 
ij
du pixel depend 
 de la transmission spatiale jusqua la mosa)#que vignetage

 poussieres etc
 de lecacite quantique individuelle de chaque pixel
Le parametre qui nous interesse est le nombre N
ij
de photons re"cus par le pixel Pour une
plage de lumiere uniforme le nombre de photons incidents a lentree du telescope N
u
est
independant du pixel et le contenu F
ij
du pixel ij vaut 
F
ij
 g  
ij
N
u
O
ij
  
Lutilisation dune telle image appelee image de    champ plat  avec une image dobscurite
obtenue avec un temps de pose nul permet de construire limage dite    image reduite 
dont la valeur de chaque pixel est donnee par 
N
ij
 N
u

S
ij
 O
ij
F
ij
 O
ij
  
Cette procedure uniformise la reponse de chaque pixel dun CCD Les defauts duniformite
declairement du champ plat se traduisent par de lentes derives dans la valeur de N
u
 ce
qui donne de petites dierences dun CCD a lautre
Une serie de  cliches a temps de pose nul et a temps de pose constant  s sont
pris chaque n dapresmidi On construit alors les images O
ij
et F
ij
et on les nettoie avec
un ltre median qui elimine les accidents de detection cosmiques
Estimation de la qualite des donnees
Un programme determine sur chaque image entre autres les valeurs de fond de ciel de
seeing

et un nombre approximatif detoiles Ceci permet davoir en ligne une estimation
de la qualite des donnees
Sauvegarde des images sur bande
En n de nuit les images brutes ainsi que les images reduites sont copiees sur des
bandes DLT qui sont transferees au CCINP

de Lyon pour le traitement horsligne
 Le vignetage est un phenomene dobturation di	erentielle en fonction de la position dans le plan
focal Pour une etoile en bord de champ le ux recu sera plus faible que si cette meme etoile se trouvait
au centre du champ
 Le seeing est la largeur a mihauteur de la distribution du ux lumineux dune etoile sur limage et
depend de la turbulence atmospherique de la qualite de loptique et de la qualite du guidage
 Centre de Calcul de lINP

 Les programmes de physique
la se trouve la Base de Donnees de lexperience EROS Cette base permet entre autres
de piloter le logiciel de reduction photometrique necessaire a la creation des courbes de
lumiere des etoiles etudiees cf chapitre 
systemes dalerte
Lexperience EROS II possede deux systemes dalerte Lun est dedie a la recherche de
supernov$ Har	 lautre a la recherche de microlentilles Gau	 Ces systemes dalerte
tournent avec un delai de quelques heures Comme on la vu au chapitre  nous sommes
interesses a detecter des deviations aux eets ordinaires de microlentille eet de parallaxe
entre autres Pour avoir une chance de mesurer ces eets il faut disposer de courbes de
lumiere bien echantillonnees durant la periode damplication Le traitement des images
hors ligne comme celui qui est presente dans cette these cf chapitre  ne peut seectuer
que plusieurs mois apres la n de la periode damplication Nous avons donc developpe
un systeme dalerte qui a pour but de reperer des candidats a leet de lentille au tout
debut de leur periode damplication
 Les programmes de physique
Lexperience EROS II prolonge le programme de EROS  Toutefois son programme
scientique est beaucoup plus ambitieux Le principal programme decrit cidessous reste
la recherche de microlentilles gravitationnelles Les autres programmes de physique sont
decrits dans les references indiquees 
 recherche de supernov$ de type Ia proches Har	 Ham		 et Reg


 recherche de naines rouges proches par leur mouvement propre Gol		
 recherche de cepheides dans les Nuages de Magellan Bau	
Le choix des cibles du programme de recherche devenements de microlentilles gravita
tionnelles est determine par le besoin de trouver des cibles riches en etoiles pour avoir un
nombre devenements susant et par la position de ces cibles qui doivent nous permettre
de sonder la structure de la Galaxie La gure  permet de visualiser les dierentes
cibles etudiees par la collaboration EROS II Le tableau  donne le nombre de champs
et detoiles suivis par les dierents programmes de recherche de microlentilles ainsi que
les temps de pose utilises lintervalle moyen entre  cliches et les profondeurs optiques
deja mesurees par EROS I et EROS II
  Les Nuages de Magellan
Les cibles privilegiees de lexperience pour la recherche de microlentilles restent le
Petit et le Grand Nuage de Magellan respectivement SMC Small Magellanic Cloud et

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Fig    Les dierentes cibles suivies par la collaboration EROS II en coordonnees galactiques
La zone grisee represente la trace de la Voie Lactee La ligne en pointille represente
la projection de lecliptique Les cibles microlentille sont le LMC
 le SMC
 le Centre
Galactique CG et les directions des Bras Spiraux   et  Sct
  Nor et 	 Mus
Les cibles dediees aux programmes supernovSN et  a la recherche de mouvements
propres NR sont situees hors du plan galactique
LMC Large Magellanic Cloud Ces galaxies naines satellites de la notre sont situees
hors du plan galactique et permettent de sonder essentiellement la structure du halo La
description du programme de recherche dans la direction du Petit Nuage de Magellan peut
etre trouvee dans la these de N PalanqueDelabrouille Pal	a Ce programme etudie  

champs et surveille  millions detoiles A ce jour deux annees de donnees relatives
au SMC ont ete analysees Afo		b Un evenement a ete decouvert dans lanalyse de la
premiere annee Pal	b avec une duree de  
 jours permettant la premiere mesure de
la profondeur optique dans cette direction 

SMC
    

 
  

 Les programmes de physique
Il y a a priori une indetermination sur la localisation des lentilles  elles peuvent etre
situees dans le disque bien que la quantite de disque traversee soit tres faible dans le
halo ou dans le Nuage luimeme Une recherche de leet de parallaxe sur cet evenement
a ete entreprise et semble privilegier lhypothese selon laquelle la lentille se trouve dans le
SMC luimeme Pal	b Un deuxieme evenement a ete recemment etudie a la suite dune
alerte donnee par lexperience MACHO sur une lentille binaire La collaboration EROS
II a participe au suivi de cette alerte Afo	 La aussi les resultats semblent privilegier
une lentille dans le SMC
Lanalyse des donnees de EROS II dans la direction du Grand Nuage de Magellan
est en cours et les resultats seront decrits dans la these de T Lasserre Las


LMC SMC CG GSA
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Tab    Description des programmes microlentille vers le LMC
 le SMC
 le Centre Galac
tique et vers les Bras Spiraux GSAGalactic Spiral Arms
 Le Centre Galactique 
CG
La grande quantite de matiere presente le long de la ligne de visee vers le CG fait que
la profondeur optique attendue et donc le nombre devenements observes sont grands
Ainsi cette cible permet outre le sondage de la structure de la Galaxie vers le Centre
letude detaillee du phenomene de microlentille Cest donc essentiellement dans cette
direction que les systemes dalerte des dierentes experiences sont diriges pour mettre
en evidence des deviations aux eets de lentille ordinaire en particulier avec lespoir de
decouvrir des planetes extrasolaires
La tres forte densite detoiles fait lune des dicultes de cette direction leet de
confusion decrit au chapitre precedent peut en eet aecter la mesure de la profondeur
optique Toutes les etoiles sources ne sont pas situees dans le bulbe et une partie non
negligeable environ 
 selon Alc	a serait situee dans le disque Comme dans le cas
des Nuages de Magellan il y a indetermination sur la localisation des lentilles Il est ainsi
dicile de dierencier les dierentes contributions du disque du halo ou du bulbe a la
profondeur optique totale Avec ce programme on espere approfondir la connaissance de

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la structure de la barre au Centre Galactique par letude de la distribution spatiale des
evenements dans cette direction
La strategie suivie par la collaborationEROS II suggeree par Gould Gou	 consiste
a ne rechercher des evenements de lentille que sur les etoiles du type geantes rouges Les
avantages de cette strategie sont les suivants 
 Dans le CG le nombre de geantes rouges est plus eleve que dans le disque Ainsi
si on observe un evenement la probabilite que la geante rouge source soit dans le
bulbe est renforcee et la distance de la population des etoiles sources est ainsi bien
contrainte
 les geantes rouges etant brillantes leur luminosite est plus facilement estimee en
particulier leet de confusion est diminue
 ces etoiles ayant un grand rayon il y a plus de chances dobserver des eets de taille
nie de la source porteurs dinformations supplementaires cf x

 degres carres sont suivis representant environ 
 millions detoiles Toutefois la strategie
   geante rouge  reduit ce chire a environ  millions detoiles cf tableau  Les
resultats de letude de cette cible seront publies dans la these de C Afonso Afo		a
 Le programme Bras Spiraux 
GSA
Pour etudier la contribution a la profondeur optique provenant du disque de la Galaxie
on peut aussi viser vers les Bras Spiraux en abrege GSA  Galactic Spiral Arms de la
Galaxie Le disque de la Galaxie est constitue dune population detoiles vieilles peu
lumineuses uniformement reparties qui peuvent jouer le role de deecteurs pour leet
de lentille Les etoiles jeunes lumineuses se repartissent dans les bras spiraux formant
des zones a forte densite detoiles et a forte luminosite senroulant autour du Centre
Galactique cf chapitre  pour une description detaillee de la Galaxie Nous avons deni
un ensemble de 	 champs repartis en quatre cibles nommees dapres les etoiles les plus
proches 
  Sct   champs
  Sct   champs
  Nor    champs
  Mus   champs
Les directions de  et  Sct passent pres du Centre Galactique alors que ladirection de 
Mus nous permet dexplorer le disque a plus de 
 degres du Centre Galactique cf gure
 Le tableau  donne les caracteristiques des dierents champs Ainsi on a deni
un ensemble de cibles qui contient un grand nombre detoiles    


utilisables  qui
nous permet de faire une recherche devenements microlentille La gure  presente la
disposition des champs dans le systeme de coordonnees galactiques latitude b longitude

 Les programmes de physique
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Tab    Caracteristiques des champs  Sct
  Sct
  Nor et 	 Mus La premi ere colonne donne
la designation du champ
 les  
eme
et 
eme
colonnes les coordonnes equatoriales 


les 	
eme
et 
eme
colonnes les coordonnees galactiques b
l Les 
eme
et 
eme
colonnes
donnent le nombre detoiles utilisees dans lanalyse decrite au chapitre  et la fraction
du champ analysee
l Les temps de pose ont ete optimises pour augmenter la signication globale des mesures
photometriques prises durant le phenomene damplication compromis entre le nombre
de mesures et leur precision Man	 Comme les evenements attendus dans la direction
	
 Appareillage et programme scientique dEROS II
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Fig    En haut  Carte des champs EROS II du plan galactique en coordonnees galactiques
pour le programme microlentille La zone ombree represente la forme de la Galaxie
Sont indiques les champs vers le Centre Galactique et vers les  cibles  et  Sct
 
Nor et 	 Mus En bas  Carte des champs MACHO du plan galactique
des Bras Spiraux durent plusieurs semaines cf chapitre  lechantillonnage demande
est de un point de mesure toutes les deux nuits Les champs dans la direction de  Nor
sont visibles de La Silla de n janvier a debut novembre Les champs vers  Mus sont
visibles uniquement entre n janvier et n aout Les champs vers  et  Sct quant a eux
sont visibles de n avril a n octobre Sur un total denviron  TeraOctets le programme
Bras Spiraux represente environ   EROS II ayant debute sa prise de donnees vers la
n juillet  		 seuls quelques cliches ont ete pris dans la direction de  Mus cette annee
la
Deux autres experiences etudient aussi des directions dans le plan galactique eloignees
du Centre Galactique Lexperience americanoaustralienne MACHO surveille  champs
le champ surveille parMACHO est de 
 


 

 dans la direction de  Sct Ces champs


 Les programmes de physique
se superposent aux notres cf gure  De meme lexperience americanopolonaise
OGLE surveille  degres carres dans le plan galactique avec un total denviron   


etoiles
Ainsi EROS II avec 	 degres carres suivis dans quatre directions dierentes se place
comme la principale experience de recherche de microlentille dans le plan galactique
 
 Appareillage et programme scientique dEROS II

 CR

EATION DES COURBES DE LUMI
 
ERE
Ce chapitre est consacre a la description des dierentes etapes permettant la pro
duction des courbes de lumiere de chaque etoile variation du ux avec le temps Cette
production seectue en pilotant le logiciel de reduction photometrique de lexperience
EROS appele PEIDA Programme dEtude dImages Destin e a lAstronomie decrit
dans Ans	a Le resultat de cette reduction est stocke dans un chier appele    chier
de suivi  un chier par quart de CCD et par couleur contenant typiquement 

 



etoiles qui se presente comme une matrice avec une colonne par cliche et une ligne par
etoile Il contient en outre des informations relatives a la mesure date valeur du fond de
ciel parametres dalignement photometrique masse dair  ou a letoile ux position
informations sur son voisinage
La creation de ce chier de suivi seectue en plusieurs etapes Le x  decrit le choix
des images servant a la creation dune image de qualite dite image de reference sur
laquelle sont detectees les etoiles Le x decrit les dierentes etapes du traitement dune
image courante permettant lajout dune mesure a la courbe de lumiere des etoiles
  Le catalogue detoiles de reference
La detection des etoiles est eectuee sur une seule image appelee image de reference
creee pour chaque couleur et chaque quart de CCD Le choix de limage de reference est
donc crucial pour la suite Nous fabriquons limage de reference a partir dune selection
de  images de qualite
   Choix des images de reference
Pour chaque quart de CCD le choix des images est eectue a partir des informations de
la Base de Donnees les dierents criteres appliques font partie dune procedure standard
dans EROS et peuvent etre aussi trouves dans Pal	a et Bau	 Les criteres suivants
sont appliques pour extraire une liste homogene dimages de bonne qualite 
 Fond de Ciel dans limage  Pour chaque image on calcule le niveau de fond sous
le prol lumineux de letoile Ce niveau comprend le signal provenant des etoiles non
resolues et du fond lumineux provenant de latmosphere ce niveau est communement
appele    Fond de Ciel  Lorsquune image est prise en periode de pleine Lune le

 Creation des courbes de lumi ere
niveau du Fond de Ciel est eleve le rapport signal sur bruit est alors degrade et
les etoiles faibles se distinguent plus dicilement du fond De telles images sont
automatiquement exclues de la fabrication de limage de reference en demandant
une faible valeur du Fond de Ciel 
Fond de Ciel    

 ADU     
 Dispersion du Fond de Ciel dans limage  Une des    maladies de jeunesse 
de lexperience a ete la fermeture intempestive du rideau de lobturateur apres
quelques secondes de temps de pose La valeur de la dispersion du Fond de Ciel
notee Fond est alors anormalement basse et limage est de mauvaise qualite La
valeur du Fond de Ciel est proportionnelle au nombre N

de photons re"cus durant un
cliche de temps de pose T
pose
 Fond  N

 T
pose
 Les uctuations du Fond de Ciel
sont alors proportionnelles a Fond 
p
N


p
T
pose
 On peut donc construire
une variable independante du temps de pose Fond
p
T
pose
 Sil se produit que le
temps de pose eectif est nettement plus court que T
pose
alors cette expression est
anormalement petite On demande que 
Fond
p
T
pose
    
 Hauteur sur lhorizon  Lorsquon prend un cliche bas sur lhorizon des eets de
refraction et dabsorption atmospherique peuvent perturber la mesure du ux des
etoiles dont la forme peut etre allongee Nous demandons que les images aient ete
prises a une hauteur z susante soit 
z  

  
 Seeing  Rappelons que le seeing represente la largeur a mihauteur de la distribution
du ux lumineux dune etoile sur limage et depend de la turbulence atmospherique
de la qualite de loptique et de la qualite du guidage Les images ayant un petit seeing
auront un bon rapport signal sur bruit on demande donc 
seeing      arcsec  
  La creation de limage de reference
Une fois etablie la liste dimages de bonne qualite nous pouvons creer limage de
reference

 Le catalogue detoiles de reference
Passage image reduite a compositee
Fig     Principe du reechantillonnage
On projette limage dont les pixels
font  secondes darc
 sur une
grille de pixels de  secondes
darc Grace  a laddition des
images
 la position des etoiles
peut ainsi etre mieux mesuree
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Fig    Distribution du logF lux des
etoiles detectees sur un quart de
CCD  a partir dune image compo
sitee en gris ou non compositee en
noir
Le compositage
Pour ameliorer la precision sur la position des etoiles et augmenter le rapport signal
sur bruit sur limage de reference nous additionnons les dierentes images selectionnees
Il est alors necessaire de ramener chaque cliche a une meme grille de pixels cf gure de
principe   La taille des pixels sur limage ainsi construite dite image compositee est

 fois celle des pixels initiaux Cav	 La premiere image utilisee pour le compositage
denit la grille de reechantillonnage Ce premier cliche est projete sans transformation
geometrique Pour les cliches suivants on calcule la transformation geometrique qui fait
correspondre les positions des etoiles dune image sur lautre en utilisant lalgorithme
decrit a la page  A laide de cette transformation on calcule la position de chaque
pixel de la grille sur le cliche courant La valeur de chaque pixel est alors determinee par
une interpolation bilineaire entre les quatre pixels les plus proches de limage originelle
Limage ainsi construite ayant un plus grand rapport signal sur bruit on peut y
detecter un plus grand nombre detoiles La gure  montre la distribution du ux
des etoiles detectees sur un quart de CCD Lhistogramme en noir correspond a un ca
talogue detoiles construit a partir dune image ordinaire et en gris a partir dune image
compositee les images ayant servi a construire limage compositee sont de meme qua
lite que limage ayant servi a construire le catalogue non composite Le gain en nombre

 Creation des courbes de lumi ere
detoiles est denviron 

Le detecteur detoiles
On extrait dune image une liste detoiles exempte des defauts du CCD des impacts
de cosmiques ou des galaxies La detection des etoiles se fait uniquement sur limage de
reference Pour les images courantes les positions sont determinees a partir de limage de
reference
Le detecteur detoiles utilise dans EROS II sappelle CORRFIND et est decrit dans
Pal	a La PSF Point Spread Function est la reponse impulsionnelle de lensemble
appareillageatmosphere Elle determine la forme de limage dune etoile au foyer du
telescope On calcule pour chaque pixel i j de limage de reference un coecient de
correlation i j entre limage f et une PSF centree en ij adaptee au seeing de limage
f
PSF

i j 
 ff
PSF
   f  f
PSF

p
 f

   f 

p
 f

PSF
   f
PSF


  
On obtient ainsi une image dite image de correlation dans laquelle chaque pixel corres
pond a une valeur de 
ij
 variant entre   et   Dans cette image tout maximum audessus
dun certain seuil de detection est alors retenu comme correspondant a une etoile La po
sition de chaque etoile est nalement obtenue en ajustant une parabole sur le maximum
qui lui correspond sur limage de correlation
Estimation des ux sur limage de reference
Lestimation du ux des etoiles sur une image est decrit a la page 	 et lalignement
photometrique a la page 	 Une fois ces deux etapes eectuees on calcule pour chaque
etoile le ux dit    Flux de Reference  par la moyenne des ux mesures sur les images
ayant servi a construire la reference
Fusion et association des catalogues rouge et bleu
En fusionnant les listes detoiles trouvees dans les deux couleurs nous pouvons aug
menter le catalogue detoiles suivies Ensuite on associe les deux listes detoiles rouge et
bleue Pour cela on recale geometriquement les images de reference rouge et bleue
Nettoyage de limage de reference
Chaque image possede un certain nombre de pixels defectueux et de colonnes mortes
Ces zones a probleme sont cartographiees et nettoyees par une methode decrite dans
Pal	a Les etoiles extremement brillantes saturent nos CCD et autour delles se forment

 Le catalogue detoiles de reference
des aigrettes qui resultent de la diraction de la lumiere sur laraignee soutenant le miroir
secondaire et perturbent le ux des etoiles voisines jusqua une centaine de pixels de
letoile saturee La solution la plus simple est denlever de la liste des etoiles tous les
objets detectes pres dune aigrette Un calcul grossier nous permet dobtenir un ordre de
Fig    Aigrette apparaissant autour dune etoile saturant le CCD La zone verticale saturee
en noir est cachee mais pas laigrette les pointes diagonales grises Image prise
dans la direction de  Sct La taille du pave est de  pixels de cote
 soit  de la
surface couverte par un CCD
grandeur de la surface ainsi perdue  Le nombre moyen detoiles de magnitude inferieure
a   etoiles tres brillantes est de   par champ Un cache tres grossier constitue dun
carre de  

 pixels de cote centre sur letoile represente une perte de moins de   de la
surface totale couverte Des caches automatiques ont ete developpes apres la creation des
references du programme Bras Spiraux Afo		a et Las


La production des donnees Bras Spiraux
Le traitement des donnees du programmeBras Spiraux 	 degres carres deuxieme
production massive apres lanalyse de la premiere saison vers le SMC  
 degres carres
Pal	a a debute en octobre  		 et sest acheve en janvier  			 Ce traitement massif des
images se fait a travers un systeme de pilotage couple a la base de donnees de EROS II
Les procedures automatiques de creation des chiers de reference ont parfois echoue Cela
est du generalement a la mauvaise qualite des images de reference Ainsi toutes les donnees
prises a ce jour nont pu etre analysees Le tableau  donne la fraction des donnees
produites pour chaque champ Au total seulement  des donnees ont pu etre analysees

 Creation des courbes de lumi ere
Il faut cependant noter que le CCD  a ete volontairement ecarte puisque le CCD  rouge
est tombe en panne des le debut de lexperience De plus les donnees produites vers le
champ Gn
  se sont revelees corrompues et inutilisables Ainsi lecacite des procedures
automatique est plutot de lordre de  Dans la direction de  Mus pour les quarts de
CCD qui navaient pas ete produits jai procede a un nouveau choix dimages de reference
et a une nouvelle etape de production de donnees La fraction produite vers  Mus est alors
montee a  Il na pas ete possible pour des raisons de temps de calcul de continuer
ce travail pour les autres directions Parallelement de nombreuses ameliorations ont ete
amenees a notre Base de Donnees Celleci permet maintenant de produire avec une plus
grande rapidite les chiers de suivi permettant ainsi une production de donnees plus aisee
vers le LMC et le Centre Galactique
 La creation des courbes de lumi ere
  Lalignement geometrique
Le repointage du meme champ nest obtenu qua quelques dizaines de secondes darc
pres cf x  pour une breve description du modele de pointage Il est donc necessaire de
conna#tre la correspondance geometrique entre les dierentes images La transformation
geometrique qui relie les deux images doit tenir compte des eets suivants 
 translation du champ due aux variations de pointage du telescope et de positionne
ment de la camera
 rotation du champ lorsquil y a de grandes variations dangle horaire
 distorsion du champ lorsque la refraction est importante lorsquon vise bas sur
lhorizon
 homothetie due a des dierences de focalisation de linstrument
La transformation entre limage courante X
cour
 Y
cour
 et limage de reference X
ref
 Y
ref

qui doit prendre en compte une translation T
x
 T
y
 une rotation  et une homothetie h
secrit sous la forme 
X
cour
 T
x
 hX
ref
cos   Y
ref
sin  
Y
cour
 T
y
 hX
ref
sin   Y
ref
cos  
Le calage est utilise pour la creation des images de reference etape de compositage
pour letape dassociation et pour le traitement des images courantes Linitialisation de
la transformation utilise trois methodes lune apres lautre 
 calcul des translations dune image a une autre pour une centaine detoiles On
eectue lhistogramme des dierences de position 
x

y
 entre paires detoiles des
deux listes An de reduire le temps de calcul cette methode se limite a de petites
translations  



 pixels

 La creation des courbes de lumi ere
 si la premiere methode echoue on recalcule les transformations en ajoutant une
homothetie et une rotation
 si les deux premieres methodes echouent on utilise un algorithme qui recherche des
triangles semblables angle et rapports de distances an didentier sans ambigu)#te
les etoiles les plus brillantes Cette recherche seectue sur les   a 
 etoiles les plus
brillantes Cav	
Cette phase permet de trouver une transformation approchee La transformation nale
est calculee en utilisant les 

 a  


 etoiles les plus brillantes et en eliminant de maniere
iterative les associations les plus mauvaises
 La photometrie
La forme de PSF Point Spread Function associee a une etoile situee en x

 y

 est
representee par une gaussienne 
PSF x y  exp


 


x x





x

y  y





y
 
x x



x
y  y



y

 
pour une etoile centree en x

 y


ou  est le coecient de correlation entre les deux axes Les coecients de seeing 
x
et 
y
sont estimes sur la totalite de limage cestadire un quart de CCD en ajustant la PSF
sur les etoiles les plus brillantes et les mieux isolees Le ux dans un pixel appartenant a
la tache dune etoile indice 
 secrit alors 
fluxi j  Fond de ciel  A

 PSF
etoile
i j 
X
etoiles voisines
A
k
 PSF
voisines
i j   	
On determine les amplitudes A

 A
k
et le fond de ciel local en minimisant le 	

de
lajustement du ux fluxi j sur une plage de     pixels centree sur letoile dindice

 Lerreur associee a la mesure de ce    ux brut  A

de letoile est appelee    erreur
brute 
 Lalignement photometrique
Letape decrite cidessus permet de determiner le ux des etoiles au moment de la
prise de vue Or les conditions dobservation ne sont pas toujours identiques  la hauteur
sur lhorizon le coecient dabsorption atmospherique le seeing la qualite du miroir la
valeur du Fond de Ciel ainsi que le temps de pose peuvent dierer dune image a une
autre Nous eectuons une calibration relative pour que tous les ux soient ramenes a
des conditions identiques celles de limage de reference Pour chaque intervalle de ux de
reference on calcule la moyenne du rapport
Flux brut  F lux de reference
Flux de reference
  

	
 Creation des courbes de lumi ere
puis on ajuste une droite sur les points donnant ces moyennes en fonction du ux de
reference Les coecients de cette droite servent a calculer le ux dit calibre 
Flux Calibre  a

 a

 Flux brut     
Lerreur associee a la mesure de ce    Flux calibre  de letoile est appelee a ce stade
   Erreur calibree 
 Les magnitudes R
EROS
et B
EROS
La calibration absolue de lexperience EROS II peut etre trouvee dans dierentes
theses Bau	 Har	 Reg

 Pour le programme Bras Spiraux nous utilisons une
transformation approchee Les magnitudes R
EROS
et B
EROS
sont denies comme 
R
EROS
     log

F
R
  
B
EROS
  
   log

F
B
   
ou F
RB
est le ux pour chaque bande en ADU+s Ces magnitudes sont proches de Cousins
R et Johnson V a 
   
  magnitudes La gure  montre la dispersion de ux le
long de la courbe de lumiere Lhistogramme hachure superpose montre la distribution de
magnitude des etoiles en unites EROS
 Parametrisation de lerreur sur le ux
Parametrisation actuelle
Si les erreurs etaient correctement estimees alors la distribution de
Flux calibre  Flux de ReferenceErreur calibree   
serait une gaussienne centree sur zero et de largeur unite Ce nest pas le cas Un ensemble
de corrections est deja implemente dans le programme de reconstruction photometrique
Ren	
Pour chaque image on parametrise la moyenne des erreurs calibrees par tranche de
ux en fonction du ux de reference par la fonction 
g  a expb logF
ref
  
ou F
ref
est le ux de reference et les parametres a et b sont a determiner Lerreur trouvee
par PEIDA est supposee nulle pour un ux inni a est typiquement compris entre  et
 b entre 
 et 
	 On obtient ainsi une    Erreur MoyenneI f  pour chaque image
I moyennee dans chaque intervalle de ux f


 La creation des courbes de lumi ere
Fig    Moyenne des dispersions de luminosite le long de la courbe de lumi ere en fonction
de R
EROS
en haut et B
EROS
en bas
 pour les etoiles ayant au moins  mesures
dans chaque couleur Cette dispersion est prise comme un estimateur de la precision
photometrique Lhistogramme hachure superpose montre la distribution de magnitude
des etoiles en unites EROS
On denit a present une erreur dite    Erreur externe  qui quantie la qualite de
chaque image a partir de la dispersion de la distribution de 
flux calibre flux de reference
flux de reference
   
On ajuste une fonction du type gC pour parametriser les variations de cette dispersion
en fonction du ux de reference C est une constante non nulle car quel que soit le ux
latmosphere et la defocalisation limitent la resolution photometrique
Lerreur calibree fournie par PEIDA est alors corrigee de la maniere suivante 
ErrF luxI   Erreur calibree I
Erreur ExterneI f
Erreur MoyenneI f
  
 
 Creation des courbes de lumi ere
ou  correspond a une dependance en fonction de letoile I de limage et f du ux
calibre Cette procedure permet en premiere approximation de corriger par tranche de
ux les erreurs fournies par le programme erreurs faussees par lecart de la PSF a notre
modele qui depend du ux
Parametrisation complementaire
Les erreurs que nous donnent cette procedure ne sont pas encore tout a fait bien
estimees Deux tests tres simples etayent cette remarque Lun permet de verier statis
tiquement le comportement des erreurs sur chaque courbe de lumiere lautre consiste a
verier ce meme comportement pour chaque mesure sur des echantillons detoiles de ux
voisins
Pour chaque etoile on calcule le 	

dof
par degre de liberte de lajustement du ux moyen
 f  
	

dof

 
N   
X
mesure i

F lux Calibre
i
  f 
ErrF lux
i


  
ou N est le nombre de points sur la courbe de lumiere Pour un ensemble detoiles donnees
cette distribution doit etre centree sur   Sur la gure  a gauche est representee une
distribution typique du 	

dof
 La distribution est piquee en   mais il y a des queues
importantes
Un deuxieme test peut etre eectue Pour chaque mesure on etablit la distribution de
la variable
Flux calibre  f 
ErrF lux
  	
sur lensemble des etoiles Si les erreurs sont correctement estimees cette distribution doit
etre une gaussienne centree sur 
 et de largeur   On peut voir sur la gure  que ce
nest pas le cas On construit cette distribution pour dierents intervalles de ux et on
etudie levolution de la largeur de la gaussienne en fonction du ux gure  ou du
seeing gure  On surestime systematiquement les erreurs sur les etoiles de petit ux
si le seeing nest pas tres bon cf gure  pour les etoiles de ux  

  


ADU
Les erreurs sont relativement bien estimees lorsque les etoiles sont brillantes cf gure

Nous avons choisi de nous appuyer sur les deux tests qui viennent detre decrits pour
corriger les erreurs etoile par etoile et mesure par mesure de fa"con statistique an dob
tenir des distributions qui correspondent a ce que donneraient des erreurs realistes Pour
chaque mesure la distribution de
Flux calibre f
ErrF lux
des etoiles cataloguees est etablie pour
quatre intervalles de ux On ajuste sur chacune de ces quatre distributions une gaus
sienne dont la largeur 
gaussienne
I f est conservee dans un chier Lors dun deuxieme

 La creation des courbes de lumi ere
0
50
100
150
200
250
300
0 1 2 3 4 5
0
50
100
150
200
250
300
0 1 2 3 4 5
0
50
100
150
200
250
300
0 1 2 3 4 5
0
50
100
150
200
250
300
0 1 2 3 4 5
Fig    Distribution pour le champ gn m
 du 


dof
reduit
 le long de la courbe de lumi ere

en haut en rouge
 en bas en bleu Les distributions  a gauche sont calculees avant
correction des erreurs
  a droite apr es correction
passage du programme danalyse ce chier permet de relire les coecients utilises pour
corriger les erreurs associees a chaque mesure de ux On obtient alors une erreur corrigee
donnee par 
ErrcorrigeeI   ErrancienneI  
gaussienne
I f  

ou f fait reference a lintervalle de ux auquel appartient letoile consideree  On peut
noter sur la partie droite de la gure  que la distribution du 	

dof
par degre de liberte
le long de la courbe de lumiere est desormais bien piquee a   Enn pour chaque mesure
la distribution de
flux f
err
des etoiles est proche dune gaussienne de largeur   cf gure
 du bas

 Creation des courbes de lumi ere
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Fig    Distribution de Flux calibre   f ErrF lux pour deux mesures en rouge du
champ gn m
 avant correction en haut et apr es correction en bas On super
pose lajustement dune gaussienne
 Resume
La creation des courbes de lumiere dans la direction des Bras Spiraux a ete eectuee
par le programme de reduction photometrique PEIDA de EROS II Une amelioration a
consiste en une correction des erreurs telles que la distribution de flux  f erreur
soit en moyenne pour toutes les etoiles une gaussienne centree sur zero et de largeur unite
Nous allons maintenant eectuer une recherche deets de lentille gravitationnelle sur ces
courbes de lumiere

 Resume
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Fig    Distribution pour le champ gn
m de la largeur des gaussiennes
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Fig  	  Distribution pour le champ gn
m de la largeur des gaussiennes
en fonction de lintervalle de
logflux considere chaque point
represente une image

 Creation des courbes de lumi ere

 RECHERCHE DES EFFETS DE LENTILLE
GRAVITATIONNELLE
Nous presentons maintenant lanalyse des courbes de lumiere visant a rechercher des
candidats a leet de microlentille Rappelons tout dabord les caracteristiques du signal
associe a un eet de microlentille 
 unicite de la phase damplication
 achromatisme
 symetrie
Le principe de lanalyse est donc base sur les requetes suivantes 
 existence dune uctuation positive signicative simultanee dans les deux couleurs
 pas de variation de ux signicative en dehors de cette periode damplication
 compatibilite avec la courbe theorique de leet de lentille gravitationnelle
Un ensemble de criteres techniques est tout dabord deni portant sur la qualite des
donnees utilisees dans lanalyse en eet des images prises dans des mauvaises conditions
ou aectees par des problemes electroniques a la lecture peuvent perturber la mesure du
ux des etoiles Il en resulte des mesures anormalement eloignees de la ligne de base De
meme certaines etoiles peuvent etre mal placees dans nos images proximite de colonnes
mortes ou detoiles tres brillantes Notre analyse etant basee sur la recherche de groupes
de points eloignes de la ligne de base il faut eectuer un nettoyage strict des donnees
avant dentamer lanalyse La procedure de nettoyage des donnees fait lobjet du x  Le
x decrit un nouvel algorithme de determination de la ligne de base des etoiles
Le volume de donnees a traiter est important plus de  + TeraOctet Or la grande
majorite des etoiles ont des ux constants et sont eliminees des lapplication des premiers
criteres de lanalyse Pour faciliter la mise au point de cette analyse nous avons realise
un ltre de premier niveau qui selectionne les  
 detoiles les plus variables dont les
courbes de lumiere sont ecrites dans des chiers    reduits  Les dierents algorithmes
utilises par ce ltre sont decrits dans le x Au x nous decrivons lanalyse des courbes
de lumiere et les dierents criteres de selection permettant dextraire le signal deet
de microlentille Le x resume lecacite de detection de lanalyse Enn au x les
proprietes statistiques des candidats decouverts sont discutees

 Recherche des eets de lentille gravitationnelle
	  Le nettoyage des donnees
Deux types de nettoyage sont consideres ici le nettoyage dimages defectueuses et
lelimination detoiles a problemes
   Crit eres sur la qualite des images
Fig     Coupures sur la qualite des images et des etoiles Figure de gauche  Distribution des
param etres de qualite de chaque image  coe cient dabsorption en haut
 seeing de
limage en secondes darc
 au milieu et gain en bas La partie noircie represente
les images ne satisfaisant pas aux crit eres Figure de droite  Distance de la deuxi eme
etoile la plus proche en pixels sur limage de reference La partie noircie de lhisto
gramme  a gauche de la ligne verticale correspond aux etoiles ne satisfaisant pas le
crit ere
Les images a eliminer peuvent se ranger en deux categories On trouve tout dabord
des images prises dans des mauvaises conditions  peu apres le crepuscule ou peu avant
laurore par forte humidite ambiante les jours de vent avec une forte luminosite de ciel
due a la presence de la Lune selon une direction trop basse sur lhorizon  Ensuite
on trouve des problemes instrumentaux  bruit de lecture des CCD mauvaise position
du miroir secondaire defocalisation obturateur se refermant avant la n de la pose
mouvement du telescope lors du cliche
Les mauvaises conditions atmospheriques se traduisent generalement par une valeur
elevee du seeing ou du fond de ciel cf chapitre  pour la signication de ces variables
Lorsque lobturateur sest referme plus tot que prevu le coecient dabsorption calcule
lors de lalignement photometrique est anormalement grand Les problemes de lecture des

 Le nettoyage des donnees
Fig   

Echantillonnage des quatre cibles etudiees On donne le nombre de cliches pris par
semaine  a partir du  janvier  Lhistogramme hachure donne le nombre total de
mesures disponibles
 lhistogramme noir donne lechantillonnage apr es coupure sur la
qualite des images
CCD sont identies par une valeur anormalement basse de la variable appelee    Gain 
et construite comme 
Gain 
Fond Ciel


Fond
   
Les distributions des dierentes variables mentionnees ici sont montrees sur la gure  
En pratique nous appliquons les criteres suivants 

    Absorption  
 
  pour les champs  Nor et  Mus
  pour les champs  et  Sct

	
 Recherche des eets de lentille gravitationnelle
seeing  
 
  pour les champs  Nor et  Mus
  pour les champs  et  Sct

Gain 
 

  pour les champs  Nor et  Mus

   pour les champs  et  Sct

La dierence des requetes entre les champs  Nor   Mus et  Sct se justie par la
dierence dechantillonnage entre ces regions qui permet detre un peu plus exigeant vers
 Nor et  Mus En moyenne il reste   points de mesure par etoile vers  Nor  
 vers
 Mus et  vers  Sct Sur la gure  est represente lechantillonnage moyen pour les
dierentes cibles Lechantillonnage initialement requis etait de un point de mesure toutes
les deux nuits Dans la direction de  Nor et  Mus lechantillonnage obtenu est denviron
un point toutes les trois nuits et un peu moins de   point toutes les quatre nuits vers 
Sct La dierence entre les echantillonnages requis et obtenus provient pour lessentiel de
la meteo les premieres estimations eectuees a lESO Sar	 indiquent que le phenomene
climatique connu sous le nom de El Ni'no serait responsable de la perte de 
 a 	
 nuits
photometriques en  		 Bien que nous observions aussi lorsque les nuits ne sont pas
photometriques les consequences sur notre prise de donnees durant cette periode sont
neanmoins assez lourdes
 

Elimination detoiles mal denies
Le deuxieme type de requetes sur la qualite des donnees consiste a eliminer des etoiles
qui ne peuvent convenir a une recherche devenements de microlentille gravitationnelle
Les criteres que nous appliquons consistent a determiner si un objet qui a ete detecte est
une vraie etoile Nous possedons un catalogue initial de pres de   millions dobjets
Pour chaque objet present dans un catalogue de reference rouge ou bleu on considere
les deux objets les plus proches de lautre catalogue Nous demandons tout dabord que
lobjet le plus proche soit correctement associe petite distance dassociation pres de 

des objets detectes sont alors rejetes comme mal associes Le critere suivant demande que
lassociation ne soit pas ambigu)e Pour cela on rejette un objet si la deuxieme etoile la
plus proche se trouve a moins de  pixels cf gure   a droite lapplication de ce critere
elimine environ 
 des objets
Nous avons vu au chapitre precedent la maniere de determiner le ux dune etoile Si
la PSF est mal estimee la contribution des ailes provenant des etoiles proches peut etre
surestimee Dans ce cas le programme de photometrie peut trouver une valeur negative
pour le ux de letoile Nous ne rejetons pas de tels points de mesure mais nous rejetons
toute etoile dont le 	ux de base cf x estime est negatif dans une des deux couleurs
Enn nous rejetons les etoiles situees pres dune colonne morte ou presentant un
voisinage dicile proximite dune etoile tres lumineuse par exemple


 Le nettoyage des donnees
Champs * detoiles * associees * utilisees * ltrees
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Tab     Nombre detoiles pour chaque champ On donne le nombre dobjets detectes
 le
nombre de ces objets ayant ete associes dans les catalogues rouge et bleu
 ayant
satisfait tous les crit eres de qualite et participant  a lanalyse
 et enn le nombre
detoiles ayant satisfait au ltre de premier niveau
 
 Recherche des eets de lentille gravitationnelle
Le tableau   donne pour chaque champ le nombre dobjets satisfaisant aux dierents
criteres Apres leur application il reste   	
 etoiles soit  des objets detectes au
depart Cest sur ce lot purge que porte lanalyse decrite cidessous
	 MonteCarlo pour etude dacceptance
Pour etudier leet des dierentes coupures il nous faut un MonteCarlo simulant
des evenements de microlentille gravitationnelle Nous nous restreindrons aux cas dun
deecteur et dune source simples et ponctuels qui representent la majorite des cas Nous
verrons au chapitre  page   quune correction decacite est necessaire pour prendre
en compte leet de confusion du aux etoiles non resolues sur la ligne de visee cf cha
pitre  x De maniere a etudier tres exactement les memes populations detoiles dans
des conditions identiques ux echantillonnage en temps seeing etc on produit des
evenements en simulant lamplication du ux de vraies etoiles Pour chaque etoile de
notre catalogue on engendre les caracteristiques dun evenement de microlentille de la
fa"con suivante 

 Le ux de base de letoile est pris identique au ux de reference de letoile utilisee
	 la duree caracteristique &t est tiree de maniere uniforme entre   et 
 jours Notre
echantillonnage ne nous rend pas sensible aux evenements de durees plus courtes
Pour les evenements plus longs nous naurions pas une ligne de base susante pour
verier leur stabilite hors amplication
 linstant du maximum t

est tire de maniere uniforme durant la duree dobservation
On garde une marge de  
 jours avant le debut et apres la n des observations
de maniere a tenir compte de notre sensibilite a des evenements non entierement
contenus dans la periode dobservation
 le parametre dimpact u

est tire de maniere uniforme entre 
 et  correspondant
aux evenements damplication susante A    
 par rapport a notre resolution
photometrique
Sur la gure  on represente une courbe de lumiere typique dune etoile de ux uniforme
On applique a cette courbe de lumiere la procedure decrite cidessus Le resultat est la
courbe de lumiere de droite ou on observe une nette amplication du ux autour de la
date 


	 Le calcul de la ligne de base
A chaque mesure i dune courbe de lumiere on associe un ux 
i
et son erreur 
i

La separation entre la mesure 
i
et la ligne de base
(
 sera donnee en unites de 
i
 Les
evenements microlentilles sont recherches via une deviation notable par rapport a la

 Le calcul de la ligne de base
Etoile de flux constant Evenement simule Evenement simule (2eme passe)
Fig    Courbe de lumi ere dune etoile de ux constant  a gauche
 avec un evenement mi
crolentille superpose de param etres u

 
 et t   jours au milieu
 mesures
subsistant apr es elimination de la principale uctuation  a droite Le trait tirete
donne la ligne de base estime en une etape Le trait plein donne la ligne de base
estime  a la deuxi eme etape
ligne de base dune serie de points consecutifs sur une courbe de lumiere par rapport
a la ligne de base Il est donc important davoir une m ethode destimation de celleci

able non seulement pour des courbes de lumiere uniformes

 mais aussi peu sensible a
une  eventuelle 	uctuation provoqu ee par un eet de lentille Chaque methode de calcul du
ux de base seectue en deux etapes Tout dabord on procede a une premiere estimation
en utilisant tous les points de la courbe de lumiere premiere etape ensuite on ane
lestimation en ecartant les mesures associees a la principale uctuation constituee dau
moins quatre points consecutifs situes a plus de   ecart type du ux de base et dont au
moins un point est situe a plus de   ecart type deuxieme etape La gure  a droite
illustre leet de cette procedure Nous presentons ici un nouvel estimateur du ux de base
dont nous comparons les qualites au meilleur estimateur utilise auparavant Pal	a
  Methode   Distribution de densite de probabilite
Determination du ux de base


Considerons les ux mesures pour une courbe de lumiere donnee On fait lhypothese
que la mesure  dun ux de valeur - est le resultat du tirage aleatoire dune distribution
representee par la densite de probabilite a priori pdf- centree sur - 
pdf- 
 
p

exp
 -



avec    
int
 
ou 
int
est egal a la dispersion intrinseque la denition de la dispersion et la justication
du facteur  seront donnees a la n de ce paragraphe
 Une courbe de lumiere uniforme est obtenue par des mesures successives dune etoile de ux constant

 Recherche des eets de lentille gravitationnelle
Si 
i
represente lensemble des mesures du ux obtenues pour cette courbe de lumiere
on considere que la densite de mesures pour un ux - est donnee par la somme des
densites 
dens- 
X
mesures	
i
pdf- 
i
   
Nous denissons la ligne de base
(
 associee a la courbe de lumiere comme la valeur de -
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Fig    Principe de la determination de la densite de mesures A chaque mesure de ux 
i
representee par un trait vertical on associe une densite de probabilite gaussienne en
 pdf 
i

 centree sur 
i
et de largeur  gure du haut La densite de mesures
est donnee par la somme des densites
P
pdf 
i
 gure du bas
pour laquelle cette densite est maximale La gure   illustre la determination du ux
de base par cette methode
Precision sur la valeur de


Pour estimer la precision de la determination du ux de base on eectue un developpement
en serie de Taylor autour de
(
 du logarithme de la densite de mesures note K 
K  ln dens-  
K  K


 
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d

K
d-
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On a tenu compte du fait que dKd-  
 au maximum
(


 Le calcul de la ligne de base
En ignorant les termes dordre superieur a deux et en prenant lexponentielle du developpement
precedent on obtient 
dens-  exp

 
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d
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K
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
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La densite de mesures autour du maximum se trouve ainsi approchee par une distribution
normale dont la largeur a mihauteur . est donnee par la relation 
. 
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Le maximum de la densite ie notre ux de base est alors donne en premiere approxi
mation par 
ux de base 
(

.
p
N
   
ou N represente le nombre de mesures utilisees pour la determination du ux de base
 Methode   Histogramme des ux
Le meilleur estimateur du ux de base utilise auparavant est decrit dans Pal	a
On considere lhistogramme rempli avec les valeurs de ux de la courbe de lumiere La
largeur des canaux de lhistogramme est egale a la dispersion intrinseque des mesures On
ajuste une parabole sur trois canaux centres sur le canal le plus peuple Le maximum de
la parabole denit alors le ux de base On voit sur la gure  les elements des deux
methodes destimation du ux de base dans les cas dune courbe de lumiere dune etoile
de ux constant dun evenement microlentille superpose et dans le cas ou on a supprime
la bosse associee
 Mise en uvre et test du calcul du ux de base
Choix de la meilleure methode

 Comparaison des m
ethodes 	 Considerons une courbe de lumiere uniforme prise dans
nos donnees On calcule la moyenne des ux mesures en eliminant les points situes a
plus de trois ecarts types dune moyenne initiale pour eviter leet deventuelles mesures
aberrantes Appelons le nombre obtenu    Moyenne plate  
Moyenne plate   flux  j apres nettoyage    
Nous prendrons cette moyenne comme reference supposant quelle constitue le meilleur
estimateur du ux de base pour une courbe de lumiere uniforme ce qui est dautant

 Recherche des eets de lentille gravitationnelle
Fig    Histogramme des ux et distribution de densite de probabilite croix  En haut
 cas
dune courbe de lumi ere plate
 au milieu avec un evenement de microlentille superpose
et en bas apr es en avoir elimine la principale bosse On a represente la parabole ajustee
aux trois canaux centres sur le canal le plus peuple methode 
plus vrai quon dispose dun plus grand nombre de mesures Mais cet estimateur peut
seloigner notablement du ux de base pour des etoiles subissant un eet de microlentille
On cherche ici a obtenir un estimateur du ux de base qui reproduise la moyenne des ux
observes pour une etoile de ux constant et qui soit capable de retrouver une valeur aussi
proche que possible de cette moyenne lorsque letoile subit un eet de lentille
En dautres termes on cherche a ce que la methode soit le moins sensible possible
a la presence dune uctuation sur une courbe de lumiere Pour les comparaisons on
estime donc le ux de base tout dabord pour les courbes de lumiere uniformes puis pour
les donnees modiees par leet de lentille superpose evenements simules On compare
les valeurs du ux de base obtenues a la moyenne plate Pour ce faire on remplit des
histogrammes avec les dierences entre la valeur du ux de base et la moyenne plate en
unites de sigma intrinseque 
Estimateur 
Fbase  Moyenne plate

int
   
Un estimateur sera dautant meilleur que la valeur moyenne de lhistogramme sera proche
de 
 et sa dispersion petite

 Le calcul de la ligne de base
Fig    Valeur de lestimateur de lequation  sur des evenements simules
 apr es la
premi ere etape en haut
 et apr es avoir elimine du calcul de ux de base la prin
cipale uctuation en bas
Sur la gure  on voit lamelioration de lestimation du ux de base pour les donnees
simulees quapporte le calcul du ux de base en deux etapes La moyenne des ecarts entre
le ux de base et la    moyenne plate  en unites de sigma intrinseque est ainsi passee de

 a 

 la valeur du RMS passant de 
 a 
 La petitesse de la correction apportee
par la suppression des points de la bosse reete la faible sensibilite de lestimateur a une
variation de luminosite accidentelle
Comparons les resultats obtenus avec chacune des deux methodes gure  pour
les donnees et pour les evenements simules On peut remarquer que quelle que soit la
methode lestimation du ux de base pour les courbes de lumiere plates nest pas si
gnicativement biaisee La moyenne pour la methode   vaut 


 tandis que pour la
methode  elle vaut 

  La methode   est celle qui a le RMS le plus petit 

 contre

 pour la methode de lhistogramme La methode   fournit donc lestimateur qui est
le plus proche de la moyenne pour des courbes de lumiere plates Lorsquon superpose un
evenement microlentille aux donnees les pics des distributions sont deplaces on sures
time le ux de base et leur dispersion augmente Pour la methode   la moyenne de la
distribution des ecarts vaut 

 le RMS valant 
 Pour la methode  la moyenne de
la distribution des ecarts vaut 
	 et le RMS 
 Il reste donc un biais qui semble ne
pas etre du aux pics des eets de lentille puisque lestimation du ux de base se fait en

 Recherche des eets de lentille gravitationnelle
Fig    Estimation de la ligne de base On porte la distribution de Fbase  Moyenne
plate!
int
pour la methode  en haut a
 b et la methode  en bas c
 d La dis
tribution obtenue pour les donnees est  a gauche et pour les evenements simules  a
droite
deux etapes Il nous faut donc comprendre lorigine de ce biais et aller plus loin dans la
comparaison des deux methodes
Nous allons comparer pour chaque methode les dierences de ux de base entre
evenements avec et sans eet de lentille resp Flux base
simule
et Flux base
plat
 en unites
de dispersion intrinseque 
int

biais 
Flux base
simule
 F lux base
plat

int
   
Nous aurons ainsi une estimation du biais que peut introduire chaque methode Les
resultats sont presentes gure  en fonction de la duree de levenement &t pour
dierentes gammes de valeurs du parametre dimpact u On voit quil y a un biais dans
ces distributions Celuici est dautant plus important que le parametre dimpact est petit
grande amplication maximale De meme la dispersion des ecarts augmente lorsque le
parametre dimpact diminue Le biais est present quel que soit lestimateur utilise On
constate que la dispersion des ecarts entre les ux de base avec et sans eet de lentille est
plus importante pour la methode  que pour la methode  

 Interpr
etation du biais 	 Pour essayer dexpliquer ce biais nous etudions linuence que
peuvent avoir les points de la courbe de lumiere situes en dehors de la bosse telle que nous

 Le calcul de la ligne de base
Fig  	  Dierences entre lestimation de la base avec et sans eet de lentille
 obtenue par
la methode  en haut et la methode  en bas
 en fonction de la duree t de
levenement superpose
 pour dierentes plages de param etres dimpact Pour chaque
canal de t le point represente la moyenne des dierences trouvees et les barres
correspondent  a la dispersion Les symboles etoiles representent la distribution dam
plication moyenne

A "hors de la bosse"
la denissons On considere un evenement microlentille de parametre dimpact u

et de
duree &t le maximum damplication ayant lieu au milieu de la periode dobservation On
calcule une amplication    moyenne 
(
A sur la duree de lexperience excluant lintervalle
	
 Recherche des eets de lentille gravitationnelle
a &t du maximum cf gure 	 
(
A 
R
t
 
 t

At dt
R

t
 
t
At dt

 &t
  
ou At est lamplication subie par letoile au temps t Levolution de
(
A avec u

et &t est
presentee par les symboles etoiles de la gure  Cette variable
(
A suit le comportement du
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Fig  
  Schema de principe du calcul de lamplication moyenne sur les points en dehors de la
bosse Le biais est deni comme lamplication residuelle moyenne hors de lintervalle
 a  t du maximum zone hachuree
biais observe sur la gure  Le biais nest donc pas intrinseque aux methodes mais peut
etre compris comme linuence de leet de lentille bien audela dun rayon dEinstein
provoquant lamplication de tous les ux de la courbe de lumiere Dans le cas ideal
dune duree dobservation de plusieurs annees pour des evenements de quelques dizaines
de jours le biais dispara#trait
La forme des distributions de la gure  a droite est le resultat de la projection
des distributions de la gure  levolution de la moyenne /hors de la bosse/
(
A avec les
parametres de leet de lentille permet de comprendre leur allure disymetrique La queue
vers les grandes valeurs provient en eet de lamplication moyenne des points situes hors
de la bosse pour des eets de lentille longs et+ou a forte amplication Laspect plus pique
pour la methode   cf gure  provient du fait que les ecarts de ux de base entre
evenements avec et sans eets de lentille sont moins disperses donc mieux estimes que
par la methode  On constate aussi que pour une valeur de u et une valeur de &t donnees
	

 Le calcul de la ligne de base
la methode   est celle qui reproduit le plus delement ie de maniere moins dispersee le
biais attendu
Precision de la methode  
Fig     Precision relative sur le ux
de base par la methode  pour
les donnees en haut et pour
les evenements simules en bas
t   jours et u   corres
pondent  a des courbes de lumi ere
avec peu de points sur la ligne de
base
-0.03
-0.025
-0.02
-0.015
-0.01
-0.005
0
0.005
0.01
0 1 2 3 4 5 6
0.05
0.1
0.15
0.2
0.25
0.3
Fig      Valeur moyenne et RMS des
distributions de lecart relatif
entre la valeur de ux de base
methode  et la Moyenne Plate
pour dierentes largeurs de gaus
siennes utilisees par la methode 
donnees
On peut par ailleurs estimer la precision avec laquelle on evalue le ux de base cf  
pour cette estimation Celleci est de lordre de quelques  comme le montre la gure
 
 Elle est du meme ordre de grandeur pour les donnees et pour les evenements simules
Lessentiel de la queue de la distribution est du aux etoiles peu brillantes ou dans le cas
du MonteCarlo a des evenements a petit parametre dimpact et+ou de grande duree
Largeur des gaussiennes utilisees
Revenons sur le choix de la largeur des gaussiennes utilisee dans la denition de la
densite de probabilite
Soit &
i
la dierence entre le ux Ft
i
 mesure au temps t
i
et linterpolation lineaire
	 
 Recherche des eets de lentille gravitationnelle
faite a partir des deux mesures voisines F t
i 
 et F t
i

&
i
 F t
i
 F t
i 
  F t
i
 F t
i 
 R
i
 avec R
i

t
i
 t
i 
t
i
 t
i 
   
Les tirages de F t
i
 F t
i 
 et F t
i
 sont supposes independants La dispersion in
trinseque des mesures 
int
est egale a lecart type de la distribution &
i

p
R

i
R
i
  
On constate sur la gure    que la valeur moyenne et la dispersion de la distribution
donnant lecart entre le ux de base et la moyenne plate sont minimales pour une largeur
egale a trois fois la dispersion intrinseque Ceci explique notre choix Precisons que ce
choix nest pas tres crucial
	 Filtrage de premier niveau
Lexperience EROS II eectue un suivi photometrique regulier de plusieurs dizaines
de millions detoiles  
 millions vers le LMC 
 vers le Centre Galactique  
 vers
les Bras Spiraux et  vers le SMC A ce jour seuls les programmes SMC et Bras
Spiraux Pal	b Der	 et Der		 ont subi une analyse complete A cette occasion
il a pu etre remarque la diculte de la gestion de lanalyse et de son optimisation La
diculte saccro#t avec le nombre detoiles et le nombre de champs etudies Il a donc ete
decide delaborer un ltre de premier niveau ne conservant que les quelque  
 detoiles
les plus variables Ces etoiles sont alors ecrites dans des chiers de suivi    reduits 
Un ensemble de quatre ltres complementaires dans leurs attributions a ete developpe
Les deux premiers sont speciques a la recherche devenements de microlentille les deux
autres doivent permettre de selectionner les etoiles variables ils seront dailleurs utilises
au chapitre  pour la recherche detoiles variables periodiques
  Filtre a  Probabilite de uctuation
Une uctuation est denie comme un ensemble de N points consecutifs situes du meme
cote de la ligne de base cf gure  	 Si les points sont situes audessus de la ligne de
base on parle de uctuation positive sils sont situes endessous de la ligne de base on
parle de uctuation negative Sur chaque courbe de lumiere on detecte un nombre N
k
de
uctuations dont la signication statistique est donnee par la probabilite P
k
de uctuation
du groupe de points considere dans lhypothese dune etoile de ux stable Dans cette
hypothese et en supposant que nos erreurs sont gaussiennes P
k
vaut 
P
k

N
k
Y
i
Probabilite  ou  
ik
j
(
  
ik
   
	
 Filtrage de premier niveau
pour un ensemble de points se trouvant audessus ou endessous de la ligne de base
(

Pour les uctuations positives cette probabilite peut secrire 
P
k

N
k
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
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
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

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Pour les uctuations negatives cette probabilite secrit 
P
k

N
k
Y
i
 


  erf


ik

(

p

ik

  

On prefere travailler avec les logarithmes LP
k
 signefluctuation  j logP
k
j af
fectes dun signe positif ou negatif selon que la uctuation est positive ou negative
On selectionne les courbes de lumiere dont les principales uctuations

en rouge et en
bleu sont de meme signe et satisfont a 
Filtre 
a  LP

R

 LP

B


 
 

si LP

R  
 0 LP

B  
 
 


si LP

R   
 0 LP

B   
  
 
Ce genre de denition portant sur une combinaison de variables dans les deux couleurs
presente lavantage de conserver une signication meme lorsquune des deux couleurs fait
defaut Nous conservons un lot restreint de courbes de lumiere presentant de grandes
uctuations negatives en vue dune utilisation possible pour controler le bruit de fond
En eet si en n danalyse il nous restait quelques courbes de lumiere detoiles variables
bruit de fond physique presentant des bosses signicatives nous devrions aussi en trouver
possedant des creux signicatifs
La gure   en haut a gauche montre la distribution pour les donnees de LP

R
rouge en fonction de LP

B bleu Les points se repartissent en quatre quadrants
notes a b c et d suivant les signes respectifs des quantites LP

associees a chaque
uctuation principale detectee La majorite des etoiles ayant des ux constants des petites
uctuations statistiques vont etre generalement trouvees et les quatre quadrants vont etre
remplis pour les faibles valeurs de uctuation LP

 Le quadrant c correspondant au cas
ou les uctuations principales en rouge et en bleu sont negatives est le plus peuple
Ce quadrant regroupe en majorite des etoiles de faible ux gure en haut a droite la
resolution photometrique est moins bonne pour ces etoiles faibles que pour les etoiles
brillantes cf gure   et leet des uctuations statistiques est en valeur relative plus
important pour des uctuations vers le bas que pour les uctuations vers le haut
 Les principales uctuations auxquelles on attribue lindice  sont les moins probables
	
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Filtre 1a : Donnees
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Filtre 1a : Evenements simules (flux < 1000 ADU, u0 < 0.8 et ∆t > 30 j
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Fig     Filtre a Distribution de LP

R en fonction de LP

B pour lensemble des
donnees en haut  a gauche
 pour des etoiles dont le ux de base est  
 ADU en
haut  a droite En bas  a gauche
 on represente la distribution pour des evenements si
mules et  a droite pour ceux ayant un ux de base  
 ADU et dont les param etres
sont u

  et t   jours
 cest adire sur les evenements pour lesquels nous
attendons une bonne sensibilite Les deux zones dacceptance du ltre sont delimitees
par la courbe en trait plein
Les courbes de lumiere qui nous interessent sont celles des quadrants a et c presentant
de fortes uctuations La zone dacceptance du ltre est montree sur la gure   dans le
plan LP

R LP

B pour les donnees et les evenements simules Sur la gure du bas a
gauche certaines courbes de lumiere simulees avec amplication du ux sont selectionnees
pour avoir presente des creux signicatifs Cela est du au fait que les caracteristiques de
	
 Filtrage de premier niveau
ces evenements petites amplications et+ou duree nont pas permis de les dierencier
des uctuations statistiques La gure du bas a droite montre la distribution de LP

R
en rouge en fonction de LP

B en bleu pour des evenements simules avec une grande
amplication u

 
  et une duree importante &t  
 jours sur des etoiles de ux
susant ux de base   


 ADU La majorite de tels evenements simules sont situes
dans la region acceptee
 Filtre b  Nombre de points deviants
Ce ltre est similaire a celui decrit dans Ansari et al Ans	b Dans une fenetre
glissante de cinq mesures successives correspondant a environ deux semaines pour le
programme Bras Spiraux on calcule le nombre de deviations standard par rapport a
la ligne de base Pour une mesure j contenue dans la fenetre la deviation standard est
denie a partir de la dispersion des ux le long de la courbe de lumiere 
clum
 et de lerreur

j
sur le ux de la mesure j par lexpression 

jclum

q


j
 

clum
  
Cette denition nous permet deviter detre genes par des mesures ayant des erreurs
accidentellement faibles La courbe de lumiere est selectionnee sil y a dans au moins une
fenetre N
R
 N
B
  points en rouge et en bleu secartant de plus dun ecart standard
de la ligne de base 
Filtre 
b  N
R
N
B
  j ecartbase  
jclum
  
Leet de ce critere sur les donnees et sur trois ensembles devenements simules est
represente sur la gure   Les evenements de courtes durees ne sont pas tres bien
selectionnes par ce ltre et lessentiel des evenements de longue duree non selectionnes
ont ete simules sur des etoiles faibles et+ou faiblement ampliees
 Filtre c  Filtre de dispersion
Les etoiles variables de courte periode  cestadire de periode proche de lechantillon
nage  ne sont pas identiees par les ltres precedents La gure   montre la courbe
de lumiere dune etoile variable de type RR Lyr$ cf chapitre  et la description du
programme de recherche detoiles variables periodiques de periode 
    jours La
courbe de lumiere est instable sans comprendre de uctuations durables signicatives
Un moyen ecace de selectionner ce type detoiles serait dutiliser un algorithme de re
cherche de periodicite mais cette methode est excessivement couteuse en temps de calcul
et ne sera utilisee que pour des recherches speciques cf chapitre  Pour cette etoile les
variations de ux dune mesure a lautre sont signicativement plus importantes que les
	
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Fig     Filtre b Nombre de points deviants
 pour les donnees en haut  a gauche
 pour
les evenements simules en haut  a droite En bas on montre la distribution du
nombre de points deviants pour des evenements simules sur des etoiles su samment
brillantes ux de base  
 ADU
 avec une forte amplication u

  pour
deux ensembles de durees  t   jours  a gauche et t    a droite La
partie noircie de lhistogramme correspond aux courbes de lumi ere ne satisfaisant
pas le crit ere b
incertitudes photometriques Nous allons utiliser ce fait et comparer pour chaque etoile de
ux de base
(
 la dispersion relative des mesures 
mes

(
 le long de la courbe de lumiere
a la resolution photometrique moyenne
 
 
resol
 des etoiles de meme ux on construit
 Cette    resolution moyenne  est estimee a partir de la distribution des resolutions des etoiles de
meme ux a laide de lalgorithme de recherche de ligne de base decrit au x page  qui donne en fait
	
 Filtrage de premier niveau
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Fig     Exemple dune etoile variable de type RR Lyr cf chapitre  pour la recherche
detoiles variables periodiques A gauche est presentee sa courbe de lumi ere
 tr es
instable mais ne presentant pas de uctuation durable A droite est representee la
meme courbe de lumi ere apr es repliement sur sa periode  jours
donc la variable 
 

mes

(

 
resol

  
Ce rapport sera en principe eleve si letoile na pas un ux constant La gure   a
gauche montre la dispersion relative 
mes

(
 le long de la courbe de lumiere de chaque
etoile en fonction du logarithme du ux pour un champ du LMC Ce champ comprend
une vingtaine de cepheides Bau	 nous permettant de controler lacceptance des ltres
aux etoiles variables periodiques Ces cepheides presentent en eet une dispersion pho
tometrique nettement superieure a la precision photometrique la plus probable des etoiles
de ux equivalent courbe en gros points
Encore une fois nous allons combiner les variables estimees en rouge et en bleu et
selectionner les etoiles variables avec le critere 
Filtre 
c  R  

 B  

  
   
La zone dacceptance de ce critere dans le plan R B correspond a un cercle centre
sur le point    et de rayon
p
 
 cf gure   a droite
la resolution la plus probable
	
 Recherche des eets de lentille gravitationnelle
0
0.1
0.2
0.3
0.4
0.5
0.6
0.7
0.8
2 2.25 2.5 2.75 3 3.25 3.5 3.75 4
0
2
4
6
8
10
12
14
16
18
20
0 2 4 6 8 10 12 14 16 18 20
Fig     Dispersion photometrique pour le champ Cp m dedie  a la recherche de cepheides
vers le LMC Figure de gauche  
mes


 en fonction du logarithme du ux de base
Les gros points noirs  representent la dispersion photometrique la plus probable
par intervalle de ux cf note de bas de la page  Les etoiles  representent
les cepheides du catalogue LMC Figure de droite  On represente pour les donnees
R en rouge en fonction de B en bleu Dans ce plan la coupure correspond  a
un cercle centre en 
 de rayon
p

 Les etoiles  representent les cepheides
du catalogue LMC
 Filtre d  Test de KolmogorovSmirnov
Nous utilisons le test de KolmogorovSmirnov pour eprouver lhypothese selon laquelle
un ensemble statistique suit une certaine loi de repartition attendue Cette loi peut etre
donnee sous la forme par exemple dune fonction de repartition F x Pour un echantillon
de donnees de taille N  x

 x

  x
N
 on denit la distribution integree experimentale
cumulee par S
N
x  iN  ou i est le nombre de donnees inferieures ou egales a x
On prend pour mesure de lecart des repartitions theorique et statistique la valeur
maximale du module de la dierence entre la fonction de repartition statistique cumulee
S
N
x et la fonction de repartition cumulee theorique P x correspondante soit 
D  max jS
N
x
i
 P x
i
j x
i
       N   
Le theoreme deKolmogorovSmirnov stipule que lorsque le nombre dobservations indepen
dantes N augmente la probabilite P
KS
dobtenir un ecart plus important queD tend vers 
P
KS
  

X
k 
 
k
e
 k




ou   D
p
N   
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Fig     Principe du test de KolmogorovSmirnov On represente les distributions cumulees
attendues dans le cas dune etoile de ux constant
 dans le cas dun evenement
microlentille t  j
 u

 
 dans le cas dune etoile simulee avec une va
riation sinusodale de periode  j et damplitude  et pour une cepheide du
LMC de periode  j La courbe en trait plein correspond  a la distribution cumulee
theorique gaussienne de largeur  A droite on montre les memes distributions sur
une echelle plus grande
Si cette probabilite est tres petite lhypothese que F represente la fonction de repartition
des donnees doit etre rejetee comme non vraisemblable A linverse si la probabilite P
KS
est elevee on peut considerer que cette meme hypothese est vraisemblable
Le ltre utilise ici teste la compatibilite dune serie de mesures avec lhypothese dune
etoile de ux constant Dans une telle hypothese et dans la limite ou nos erreurs sont
gaussiennes ce qui est justie dapres le travail eectue au chapitre  page 
 la dis
tribution de la variable reduite flux  flux 
flux
doit etre une gaussienne centree
en zero et de largeur unite pour lensemble des mesures de la courbe de lumiere Sur la
gure   les distributions cumulees de flux  flux 
flux
sont representees pour
une etoile de ux constant pour une cepheide pour une etoile presentant une variation
sinuso)#dale et pour un evenement microlentille simule Pour une etoile de ux constant
les distributions integrees attendue courbe pleine de la gure   et observee sont peu
discernables La distance D est clairement plus grande pour une courbe de lumiere non
uniforme Une etoile sera selectionnee si 
Filtre 
d  P
KS
R

 P
KS
B

   

 
  
Leet de la coupure sur les donnees est illustre sur la gure  
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Fig     Filtre d  Figure de gauche  Distribution de probabilite du test de Kolmogorov
Smirnov La partie noircie correspond au premier canal de lhistogramme
 attenue
dun facteur  pour la presentation Figure de droite  Distribution de logP
KS
R
en rouge en fonction de logP
KS
B en bleu Dans ce plan la coupure correspond  a
la courbe pleine
 echantillon au hasard
Enn nous avons decide de conserver un echantillon non biaise detoiles prises au
hasard Cet echantillon represente environ  du total de depart Il nous permet dobtenir
des diagrammes couleurmagnitude non biaises et des etoiles ordinaires pour la simulation
des evenements de microlentille Cet echantillon nest pas comptabilise dans la suite
 Ecacite et complementarite des ltres de premier niveau
Une etoile est selectionnee si elle satisfait lun des quatre criteres que nous venons de
presenter le ltre utilise correspond donc au    OU  des quatre criteres precedents La
courbe de lumiere de letoile est alors ecrite dans un chier de suivi    reduit  puisquil
ne contient que les etoiles selectionnees
La gure   en haut montre lacceptance du ltre aux evenements de microlentille
simules en fonction de la duree caracteristique &t du parametre dimpact minimal u


de linstant t

du maximum damplication et du ux de base de letoile pour le champ
Gn

 pour chaque CCD Lacceptance est meilleure pour les CCD proches du centre de
la mosa)#que CCD   et  en eet sur un champ aussi large que celui du telescope
MARLY les etoiles sont deformees sur les bords et la resolution photometrique sen
trouve degradee Les structures que lon peut observer dans la distribution de lacceptance
 


 La recherche de candidats microlentille
en fonction de linstant du maximum damplication t

sont le reet de lechantillonnage
de nos donnees cf gure  de la page 	 Enn lacceptance sur les etoiles brillantes
est tres grande pres de 	
 mais cellesci ne representent quune faible fraction des
etoiles La gure   en bas presente lacceptance du ltre aux evenements microlentille
simules moyennee sur les directions  Sct dune part et  Mus Nor dautre part Les
dierences dacceptance reetent la dierence dechantillonnage moyen   
 mesures
vers  Mus Nor contre  
 vers  Sct
Le ltre  a selectionne  des etoiles soit presque deux fois plus que le ltre  b
 mais ce dernier ne selectionne que des courbes de lumiere qui presentent des
uctuations positives dans les deux couleurs Ces deux ltres selectionnent chacun pres
de  des evenements simules et ce avec un bon recouvrement correspondant a 
des etoiles Les ltres  c et  d sont plus speciques a la recherche detoiles variables ce
qui explique leur acceptance plus faible sur les evenements simules que les ltres  a et  b
Ces deux ltres selectionnent au total  des donnees et ne selectionnent que tres peu
devenements simules supplementaires par rapport aux deux premiers ltres
Au total a partir dun catalogue de   	
 detoiles 
 
  sont selectionnees
par le ltre de premier niveau Cest sur ce lot detoiles que vont etre appliquees les
dierentes coupures permettant dextraire le signal de microlentille
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  Recherche dune uctuation signicative
Recherche dune    belle bosse 
Les criteres de denition dune uctuation sont les suivants cf gure  	 
 D ebut dune uctuation  une uctuation debute avec la premiere mesure i situee
a plus de un ecart standard de la ligne de base cet ecart standard est deni comme
lerreur 
i
sur le ux de la mesure i
 Fin dune uctuation  une uctuation se termine si trois mesures consecutives
sont situees a moins de  
i
de la ligne de base
 Validation dune uctuation  une uctuation est validee si elle comprend au
moins quatre mesures situees a plus de un ecart standard de la ligne de base
A chaque uctuation nous associons une probabilite de uctuation Q denie de la meme
maniere que pour le ltre  a On demande tout dabord quil existe une uctuation dans
chaque couleur et que la principale soit positive en rouge et en bleu 
Critere 	a  Q
RB
 
ere
  
 	
Ce critere elimine alors  des courbes de lumiere ltrees cf tableau  mais seulement
 des evenements simules On voit sur la gure 
 que ce sont essentiellement des
 
 
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Fig   	  Acceptance du ltre sur les evenements simules pour le champ Gn pour dierents
CCD  gures du haut acceptance moyenne vers  Nor et 	 Mus dune part et
vers  Sct dautre part  gures du bas On montre lacceptance en fonction de
t
 de u


 de t

et du ux de base
 

 La recherche de candidats microlentille
COURBE DE LUMIERE AVEC BOSSES
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Fig   
  Illustration de la denition dune bosse Les carres noirs representent une courbe
de lumi ere possedant des uctuations signicatives Le trait horizontal represente la
ligne de base
evenements simules avec un grand parametre dimpact donc faible amplication qui ne
satisfont pas a ce critere
Des bosses correlees dans les deux couleurs
Nous exigeons que les uctuations trouvees dans les deux couleurs aient eu lieu si
multanement Une variable    naturelle  est le coecient de correlation entre les mesures
rouges et bleues En eet si un signal est physique une etoile variable ou un bruit dori
gine instrumentale il doit appara#tre dans les deux courbes de lumiere rouge et bleue
Toutefois les mesures de ux sont parfois correlees avec le seeing des images Il sensuit
que le coecient de correlation calcule le long de la courbe de lumiere nest pas centre
sur 
 comme on lattend pour des courbes de lumiere simulees plates cf gure  
Lorsquon calcule ce meme coecient en excluant les images ayant un grand seeing ici
     arcsec la distribution du coecient tend a se recentrer sur 
 Cette correlation
avec le seeing rend inutilisable un tel critere sans precautions Aussi allons nous seulement
demander que les uctuations trouvees presentent un recouvrement temporel
Soient I
RB
les plages dobservation de la bosse dans chaque couleur R et B On
 

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Proba 1ere fluctuation Recouvrement
Fig    Distribution des valeurs engendrees de u


 t

et t des evenements simules avant
lapplication de la coupure a  a gauche ou b  a droite en blanc et nayant pas
satisfait  a la coupure en noir
Fig     Distribution du coe cient de correlation entre les mesures rouge et bleue calcule le
long de la courbe de lumi ere On montre la distribution attendue pour des courbes de
lumi ere simulees plates en haut
 la distribution des donnees au milieu et celles
des donnees dont on a exclu les images ayant un seeing superieur  a "
 

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construit une variable R donnant le recouvrement entre les deux uctuations 
R 
I
R
 I
B
I
R
 I
B
  

Sur la gure  est presentee la distribution de cette variable Pour plus de clarte le
premier canal est divise par un facteur  
 Lessentiel des etoiles  de ux constant  ne
presentent en eet pas de uctuations simultanees dans les deux couleurs R  
 On
montre la distribution pour les donnees en haut a gauche et pour les evenements simules
en haut a droite Les gures du bas donnent les distributions    marginales  cestadire
sur les courbes de lumiere qui ont satisfait au plus grand nombre de coupures applicables
a ce stade ici les coupures a et c Ceci permet de se rendre compte de leet specique
de cette coupure On exige un recouvrement entre les bosses dau moins  
 
Recouvrement
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Fig    A gauche distribution du recouvrement R pour les donnees
  a droite pour les
evenements simules En haut on montre la distribution pour toutes les etoiles
 en
bas on donne leet sur les courbes de lumi ere qui satisfont les coupures a et a
En noir on montre les donnees qui ne satisfont pas la coupure NB  le premier canal
est divise par un facteur  voir texte
Critere 	b  R  
    
A ce stade on rejette   des donnees tout en gardant  des evenements simules
restants La coupure rejette une proportion plus elevee devenements simules cf gure

 avec des grandes valeurs de u

petites amplications et+ou dont les maximum
 

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damplication ont eu lieu a des instants ou nous navons pas de donnees non visibilite
du champ ou panne dune des deux cameras
Une bosse unique
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Rapport des Probas
Fig    Figure de gauche  Distribution du rapport des probabilites
 en haut  a gauche pour
les donnees
 en haut  a droite pour les evenements simules En bas on donne la dis
tribution marginale
 cest adire pour les courbes de lumi ere des etoiles qui satisfont
les coupures a et b La coupure c elimine les courbes de lumi ere ayant un rap
port superieur  a  en rouge ou en bleu Figure de droite  Distribution des valeurs
engendrees de u


 t

et t des evenements simules avant lapplication de la coupure
c en blanc et nayant pas satisfait  a cette coupure en noir
Lune des caracteristiques essentielles du signal associe a un eet de lentille gravita
tionnelle est lunicite de la periode damplication

 Nous demandons donc que la courbe
de lumiere ne presente quune seule uctuation signicative Pour cela nous allons com
parer les valeurs de Q associees aux deux premieres uctuations detectees La gure 
a gauche montre la distribution du rapport Q
eme
Q 
ere
 des signications statistiques
de la deuxieme uctuation et de la premiere en rouge en fonction du meme rapport
en bleu Les courbes de lumiere se repartissent en quatre quadrants suivant les signes
respectifs des dierentes uctuations On peut remarquer que lessentiel des courbes de
lumiere presentent un rapport proche de   correspondant au cas ou de petites uctuations
statistiques dimportances equivalentes ont ete detectees
 Meme dans le cas devenements de microlentille provoques par une lentille binaire avec apparition
de plusieurs pics separes de plusieurs semaines durant laquelle lamplication est par ailleurs signicative
la uctuation principale de par sa denition doit contenir toute la periode damplication
 

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Pour exclure les courbes de lumiere presentant de petites uctuations statistiques de
meme importance nous demandons que 
Critere 	c 








Q
eme

Q 
ere









R et B   
    
Cette coupure elimine  des donnees mais seulement   des evenements simules
restants Des etoiles variables periodiques ou recurrentes peuvent ainsi etre rejetees La
gure  a droite donne leet de cette coupure en fonction des parametres de leet de
lentille simule
Apres cette coupure il reste 	   etoiles Sur ce sousensemble nous allons appliquer
une autre serie de criteres pour extraire les candidats microlentilles


Elimination des etoiles variables
La majorite des courbes de lumiere a ce niveau montrent des variations de ux en
dehors de la uctuation principale Ces variations sont le plus souvent dues a des bruits
dorigine experimentale incertitudes mal estimees structures correlees avec des variations
lentes des conditions experimentales  seeing fond de ciel et elevation Par ailleurs les
etoiles lentement variables ou de faibles amplitudes nont pas encore ete ecartees Nous
allons donc etudier la stabilite des courbes de lumiere restantes en dehors de la principale
uctuation detectee
Utilisation de la correlation    hors bosse 
Nous avons vu precedemment que le coecient de correlation entre les mesures rouges
et bleues calcule le long de la courbe de lumiere nest pas directement utilisable pour
selectionner des etoiles variables Toutefois a ce stade de lanalyse nous voulons justement
eliminer les etoiles presentant des variations tres correlees dans les deux couleurs hors
de la principale uctuation que cellesci soient dues a une variabilite intrinseque ou a
une correlation induite par le seeing indice dun voisinage dicile Pour chaque etoile on
calcule le coecient de correlation entre les paires de points en rouge et en bleu de ux
respectifs f
R
et f
B
 nappartenant pas a la principale uctuation par lexpression 
 
hf
R
  f
R
 f
B
  f
B
i
p
 f
R
  f
R


   f
B
  f
B



  
Cette grandeur  devrait etre centree en 
 pour un ensemble detoiles stables mais nous
avons vu quen pratique les ux etant frequemment correles avec le seeing ce nest pas le
cas Nous ecartons les etoiles presentant les plus fortes correlations en utilisant lexpression
de la signication de cette correlation donnee par Bar	 



  

p
N   
  
 
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Fig    Eet de la coupure a Figure de gauche  Distribution de la variable 

 a gauche
pour les donnees
  a droite pour les evenements simules En haut est montree la
distribution pour les etoiles satisfaisant aux coupures precedentes en bas on voit
leet marginal de la coupure a
 sur le sousensemble des courbes de lumi ere qui
satisfont toutes les autres coupures de lanalyse Figure de droite  Distribution des
valeurs engendrees de u


 t

et t des evenements simules avant lapplication de la
coupure a en blanc En noir on montre les donnees qui ne satisfont pas la coupure
a
En nous appuyant sur la distribution de cette variable cf gure  nous rejetons les
courbes de lumiere presentant les plus grandes valeurs de 


Critere a  

  	   
On rejette ainsi environ  des donnees et des evenements simules restants La gure
 montre la courbe de lumiere dune etoile satisfaisant toutes les coupures de lanalyse
sauf ce critere Une telle etoile presente des points signicativement eloignes de la ligne de
base en rouge et en bleu et semble etre une variable recurente ou periodique Cependant
comme seul le premier pic est bien echantillonne cette courbe de lumiere satisfait a tous
les autres criteres
A ce stade nous eectuons sur les  	 courbes de lumiere restantes un ajustement
dune courbe de Paczynski independamment pour chaque couleur caracterise par quatre
parametres 
 t

linstant du maximum damplication
 u

le parametre dimpact a t  t


 &t la duree de traversee dun rayon dEinstein dans le plan de la lentille

(
  le ux de base de letoile pour la couleur consideree
 

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Courbe de lumiere No   17 champ Tm503 4m
Fig    Courbe de lumi ere dune etoile satisfaisant toutes les coupures de lanalyse sauf le
crit ere a sur la correlation horsbosse
Ces parametres sont determines a partir de la courbe de lumiere par la minimisation de 
	


X
i


i

(
 At
i


i


 
ou 
i
est la valeur du ux pour la mesure i 
i
est lincertitude correspondante sur la
mesure et At
i
 est lamplication theorique a linstant t
i
de la mesure dans le cas dun
eet de lentille standard equation  	 du chapitre 


dans la ligne de base
La majorite des courbes de lumiere restantes presentent une ligne de base tres instable
Ces courbes de lumiere peuvent se ranger en deux categories Tout dabord on trouve
des etoiles possedant une grande instabilite due a des uctuations signicatives dans la
ligne de base provenant de correlations avec le seeing le fond de ciel lairmass etc On
trouve aussi un certain nombre detoiles variables de courte periode comme celle de la
gure   Pour toutes ces etoiles les variations de ux mesure a mesure sont plus
importantes que les erreurs photometriques Nous allons donc demander que les courbes
de lumiere pour lesquelles lajustement a reussi aient une ligne de base stable en dehors
de la uctuation principale Pour cela nous denissons une variable 	

base
qui caracterise la
qualite de lajustement dans la partie de la courbe de lumiere ou At      On demande
alors 
Critere b  	

base

	

ml dans base
R  	

ml dans base
B
N
ddl
R N
ddl
B
    
 
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Fig    Eet de la coupure b Figure de gauche  Distribution de 


base
 a gauche pour les
donnees
  a droite pour les evenements simules En haut est montree la distribution
pour les etoiles satisfaisant aux coupures precedentes En bas
 on donne leet mar
ginal
 cest adire pour les courbes de lumi ere qui satisfont toutes les autres coupures
Figure de droite  Distribution des valeurs engendrees de u


 t

et t des evenements
simules avant lapplication de la coupure b en blanc En noir on montre les donnees
qui ne satisfont pas la coupure b
ou N
ddl
est le nombre de degres de libertes de lajustement
On rejette ainsi  des donnees qui ont subsiste jusquici tout en gardant  des
evenements simules cf gure 
 Compatibilite avec un ajustement de microlentille
A ce stade il nous reste 
 	 courbes de lumiere Les derniers criteres consistent a
etudier la compatibilite du signal avec un evenement microlentille Nous allons utiliser la
qualite de lajustement de microlentille et les valeurs des parametres estimes u

et &t
Amelioration du 

dun ajustement deet de lentille par rapport a
lajustement dun ux constant
Au tout debut de ce chapitre nous avons rappele lexistence devenements exotiques
dont les courbes damplication peuvent se dierencier spectaculairement dun eet de
lentille standard Pour de tels evenements le 	

dun ajustement standard peut etre sin
gulierement mauvais Cest pourquoi nous allons comparer lamelioration du 	

de lajus
tement dune courbe de Paczy nski par rapport a lajustement dune constante et non pas
la simple qualite de lajustement
  
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Courbe de lumiere No   14 champ Gs200 3n Courbe de lumiere No   58 champ Bs300 4l
Fig    Exemples de courbes de lumi ere detoiles satisfaisant tous les crit eres de lanalyse  a
lexception du crit ere b Ces deux etoiles sont tr es brillantes et sont manifestement
intrins equement variables
Au stade actuel la courbe de lumiere que nous observons presente une uctuation
signicative Cette uctuation estelle compatible avec une realisation    raisonnable 
dune courbe de lumiere dune etoile stable % Si oui lajustement dun eet de lentille
ne devrait pas etre tres fortement meilleur que celui dune constante En particulier le
	

ml
de lajustement de microlentille devrait etre de lordre de N
ddl
 le nombre de degres
de liberte Si ce nest pas le cas cest une indication que les erreurs peuvent etre mal
estimees et nous corrigerons les estimations de 	

par le facteur 	

ml
N
ddl
qui revient a
une renormalisation globale des erreurs
Si lon fait lhypothese que letoile est reellement stable alors la distribution du 	

cte
de lajustement dune constante pour un ensemble de realisations de la courbe de lumiere
pour N
ddl
grand doit tendre vers une gaussienne de moyenne N
ddl
et de variance N
ddl

Ainsi la distribution de la variable reduite
&	


	

cte
 	

ml
	

ml
N
ddl
 
p
N
ddl
 
devrait etre une gaussienne centree en zero et de largeur unite &	

est ainsi une estimation
de la deviation du 	

ml
par rapport au 	

cte
exprimee en    ecart standard  qui ne devrait
pas depasser quelques unites si letoile est reellement stable Nous allons selectionner une
etoile si 
Critere a  &	

R et B      	
   
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Fig  	  Eet de la coupure a Figure de gauche  Distribution de 


 a gauche pour les
donnees
  a droite pour les evenements simules En haut est montree la distribu
tion pour les etoiles satisfaisant aux coupures a
 b et a Le premier canal de
lhistogramme a ete rempli avec les courbes de lumi ere pour lesquelles lajustement
a echoue essentiellement des etoiles faibles
 et est attenue dun facteur  En
bas
 on donne leet marginal
 cest adire pour les courbes de lumi ere qui satisfont
toutes les autres coupures Figure de droite  Distribution des valeurs engendrees de
u


 t

et t des evenements simules avant lapplication de la coupure a en blanc
En noir on montre les donnees qui ne satisfont pas la coupure a
Ce critere qui constitue notre principale requete de compatibilite avec la forme de la
courbe exclut plus de 		 des donnees mais garde pres de  des evenements simules
La gure  montre leet de cette coupure pour les donnees et pour les evenements
simules
Parametre dimpact
A ce stade il reste 
 courbes de lumiere Pour la majeure partie dentre elles les
parametres dimpact ajustes sont grands On demande que lamplication maximale soit
superieure a   soit pour le parametre dimpact u


Critere b  u

R et B       

On voit sur la gure 	 en bas a gauche quon elimine pres de la moitie des courbes
experimentales mais que leet sur le Monte Carlo est faible on en conserve  Cette
gure montre leet de cette coupure sur les distributions des parametres engendres des
evenements simules Les caracteristiques des evenements netant pas parfaitement re
  
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Parametre d impact
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Fig  
  Eet de la coupure b Figure de gauche  Distribution de u

 a gauche pour les
donnees
  a droite pour les evenements simules En haut les courbes de lumi ere sa
tisfont aux crit eres a
 b et a En bas
 on donne leet marginal
 cest adire pour
les courbes de lumi ere qui satisfont toutes les autres coupures Figure de droite 
Distribution des valeurs engendrees de u


 t

et t des evenements simules Lhis
togramme blanc donne la distribution avant coupure sur le u

reconstruit En noir
on montre les courbes de lumi ere qui ne satisfont pas la coupure b
construites le critere b ne correspond pas a une coupure nette dans la distribution du
parametre u

engendre
Duree caracteristique de levenement
Sur les    courbes de lumiere restantes  ne resultent clairement pas deets de lentille
En eet elles possedent essentiellement un point tres eloigne de la ligne de base corres
pondant generalement a une image de mauvaise qualite qui na pas ete convenablement
eliminee cf gure 
 On va donc demander 
Critere c  &tR et B    jour    
Nayant engendre des evenements quavec &t    jour limpact de ce critere sur le Monte
Carlo est nul Il reste alors sept courbes de lumiere
 Retour sur linter	et de certaines coupures
Revenons sur les dernieres coupures eectuees Le critere b concerne la stabilite de
la ligne de base et sappuie sur la qualite de lajustement de microlentille en dehors
de la periode damplication Le critere a utilise la qualite de lajustement durant la
  
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Courbe de lumiere No   32 champ Gn403 4m Courbe de lumiere No   30 champ Gn407 3m
Fig    Exemples de courbes de lumi ere detoiles satisfaisant tous les crit eres de lanalyse  a
lexception du crit ere sur la duree minimale c
phase damplication Enn le critere b parametre dimpact concerne lamplication
maximale Ces trois criteres sont donc relies a la signication du signal recherche en termes
de rapport signal sur bruit
La gure   montre la distribution de log	

base
 en fonction de log&	

pour les
trois directions etudiees pour les courbes de lumiere qui ont satisfait a toutes les autres
coupures de lanalyse Cette distribution permet dapprecier le relatif isolement des sept
candidats selectionnes en particulier de remarquer que cet isolement est dautant meilleur
que le rapport signal sur bruit est eleve les candidats les plus longs et+ou de grande
amplication    et  sont les plus isoles
Par ailleurs il est important de noter que les etoiles dont les courbes de lumiere
nont pas satisfait a la coupure sur u

ou a la coupure sur le 	

base
partie droite des
distributions de la gure   se situent dans la region superieure droite du diagramme
couleurmagnitude cf gure  cestadire dans une region peu dense mais riche en
etoiles variables Ces criteres sur u

et 	

base
saverent adaptes a la rejection des etoiles
variables et nous epargnent ainsi une coupure explicite dans nos diagrammes couleur
magnitude coupure qui serait moins bien controlee que dans les directions des Nuages de
Magellan puisque leur interpretation est rendue dicile par la dispersion de la distribution
de distance et dabsorption des etoiles de nos cibles cf chapitre pour lestimation des
distances des populations stellaires suivies
Au chapitre  nous nous appuierons sur la distribution de &	

et sur lisolement des
candidats pour montrer que le bruit de fond sous les candidats est negligeable
  
 Ecacite de detection
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Fig     Distribution de log


base
 en fonction de log


 pour les donnes  a gauche et les
evenements simules  a droite satisfaisant  a toutes les autres coupures de lanalyse
Ces distributions sont montrees pour les trois directions  Nor
 	 Mus et    Sct

chacune ayant des echantillonnages dierents Les lignes representent les coupures
eectuees coupures b et a Les etoiles  indiquent les candidats  a leet de
microlentille
	 Ecacite de detection
Le tableau  resume leet des dierents criteres utilises On donne pour chaque
critere le nombre detoiles le satisfaisant ainsi que la fraction de donnees et devenements
  
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Fig    Diagramme couleurmagnitude R
EROS
en fonction B
EROS
 R
EROS
 des etoiles sui
vies par EROS II vers les Bras Spiraux Les gros points representent les courbes
de lumi ere satisfaisant tous les crit eres  a lexception du crit ere de stabilite de la
ligne de base b Les croix representent les courbes de lumi ere satisfaisant tous les
crit eres sauf le crit ere b
simules satisfaisant le critere on se reportera a la page  pour les plages de generation
des dierents parametres des evenements simules
Lecacite de detection 
exp
a ete calculee en appliquant les dierents criteres de
selection sur un ensemble devenements simules Cette ecacite depend a priori de quatre
parametres  &t u

 t

et le ux de base de letoile Lecacite de detection en fonction
dun des parametres est obtenue en moyennant sur les trois autres La gure  donne
lecacite moyenne de detection en fonction de la duree caracteristique &t des evenements
de u

 de t

et de R
EROS
pour les quatre cibles etudiees Lecacite est normalisee a des
parametres dimpact u

   La grande dierence decacite entre les cibles  Nor  
Mus et  Sct provient dune part de la grande dierence dechantillonnage et dautre
part de la dierence de resolution photometrique vers ces derniers champs nous avons
  
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Nombre d Fraction detoiles
Coupure etoiles satisfaisant la coupure
restantes Donnees Simulation

Etoiles analysees 	 
 	   

Etoiles ltrees     
   
Critere a  Q  
 
     	
Critere b  Bosses simultanees  
  
   
Critere c  Unicite  
  	
Critere a  correlation  	 	 	
Critere b  	

base
  
 	 
Critere a  Ajustement microlentille 
   
Critere b  Parametre dimpact     
Critere c  Duree de levenement    


Tab    Impact des coupures sur les donnees et la simulation Pour chaque crit ere on donne
le nombre detoiles restant apr es application
 et la fraction detoiles satisfaisant le
crit ere donnees et evenements simules
du relacher la coupure sur le seeing
	 Proprietes statistiques des candidats restants
Sur un lot de depart de plus de 	 millions detoiles sept courbes de lumiere satisfont a
tous les criteres Leurs courbes damplication en rouge sont montrees sur la gure 
Ces candidats sont nommes EROSGSA  a GSA leurs caracteristiques sont resumees
dans le tableau  Le chapitre  est consacre a lanalyse detaillee de chaque candidat
aussi nous ne discuterons ici que les caracteristiques statistiques de la population des
candidats dans le but de montrer que les criteres statistiques mentionnes page  sont
raisonnablement satisfaits
  Diagramme couleurmagnitude
Le tableau  repertorie les magnitudes R
EROS
et B
EROS
des candidats Nous pouvons
alors les situer dans un diagramme CouleurMagnitude La population de ces candidats
est bien representative de la population stellaire etudiee
 Distribution spatiale
Les candidats ont ete trouves vers  des quatre cibles etudiees La cartographie des
candidats est donnee sur la gure  Deux candidats sont situes sur le meme quart de
CCD dans la direction de  Sct alors que nous avons etudie N   

 quarts de CCD
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Fig    E cacite de detection en fonction de t
 u


 t

et logflux de base pour les quatre
cibles etudiees Le cacite est normalisee  a des param etres dimpact u

 

La probabilite P dune telle conguration est donnee par 
P   
N   N  N  N  
N

  
   
Lexamen de la distribution du nombre devenements dun champ a un autre necessite
le calcul du taux devenements attendu qui depend du modele de Galaxie utilise Cette
etude est menee au chapitre 
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Fig    Courbes damplication des  candidats  a leet de microlentille en rouge
 Distribution des param etres dimpact
Un test independant des modeles galactique consiste a comparer la distribution des
parametres dimpact u

avec la distribution attendue Pour ce faire nous utilisons le test de
KolmogorovSmirnov Si lon ne tient pas compte de lecacite de detection le parametre
dimpact doit etre distribue de maniere uniforme Cette distribution a priori est modiee
par lecacite de detection plus elevee pour les petits u

grande amplication Pour
prendre en compte lecacite de detection &t en fonction de &t nous calculons a laide
de la simulation pour chaque candidat la distribution cumulee attendue de u

pour des
evenements ayant des durees &t du meme ordre a  
 La distribution cumulee globale
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Candidat 
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Tab    Caracteristiques des candidats microlentilles Pour chaque candidat on donne ses
coordonnees  
 ses magnitudes R
EROS
et B
EROS

 les caracteristiques de la courbe
de Paczynski ainsi que le 
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Fig    Diagramme CouleurMagnitude R
EROS
vs B
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 R
EROS
pour les  cibles etudiees
resp  Sct
  Sct
  Nor et 	 Mus La position des dierents candidats est indiquee
par une etoile
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Fig    Position des candidats dans les champs vers  Nor  a gauche et vers  Sct  a
droite La position des candidats est marquee par une grosse etoile
attendue sobtient en sommant les sept distributions ainsi obtenues
Les distributions cumulees du parametre dimpact observees et attendues pour sept
evenements sont montrees sur la gure  a gauche La distance maximale entre les deux
distributions est de 
 La probabilite dobtenir une distribution cumulee qui secarte
autant ou plus de la distribution attendue est P
KS
 
  Ainsi cet ensemble de sept
evenements est compatible avec la prediction dune distribution a priori uniforme de u


 Distribution des instants de maximum damplication
De meme que u

 la distribution des instants du maximum damplication t

doivent
etre distribues de maniere uniforme Selon une procedure analogue a celle decrite ci
  
 Recherche des eets de lentille gravitationnelle
dessus on construit les distributions cumulees des instants du maximum damplication
pour les evenements et pour la simulation cf gure  a droite On peut noter que
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Fig    Distribution cumulee de u

 a gauche et de t

 a droite pour les sept evenements
trait plein et pour une distribution a priori uniforme
 aectee par notre e cacite de
detection pointille Les periodes sans prise de donnees lhiver lorsque les champs
ne sont plus visibles
 sont indiquees
la distribution cumulee attendue presente des ruptures de pente correspondant a des
periodes sans prise de donnees lhiver aux dates comprises entre 



 et 	





La distance maximale entre les deux distributions est de 
 La probabilite dobtenir
une distribution cumulee qui secarte autant ou plus de la distribution attendue est
P
KS
 
  
	 Conclusions de la recherche
Nous avons recherche des candidats a leet de microlentille dans quatre directions
du plan galactique Pour faciliter la mise au point de lanalyse nous avons developpe un
ltre compose de quatre algorithmes selectionnant les  
 detoiles les plus variables
Sur ce lot nous avons eectue une recherche devenements de microlentille en appliquant
des criteres eliminant successivement les etoiles de ux constant les etoiles variables
intrinseques et bruit dorigine physique puis demandant une compatibilite de la courbe
de lumiere avec la courbe damplication theorique Leet de ces dierents criteres a ete
controle sur un lot devenements de microlentille simules Sur pres de 	 millions detoiles
sept etoiles satisfont a tous les criteres Cellesci possedent les proprietes statistiques
raisonnables dun lot devenements de microlentille Nous pouvons ainsi considerer que
 
 Conclusions de la recherche
ces sept etoiles sont de bons candidats a leet de microlentille Lanalyse plus detaillee
de leurs courbes de lumiere fait lobjet du chapitre suivant Dans le chapitre  consacre
a linterpretation de ces candidats en terme de structure de la Galaxie nous montrerons
que les sept candidats ne sont probablement pas contamines par du bruit de fond
 
 Recherche des eets de lentille gravitationnelle
 
	 ANALYSE DES COURBES DE LUMI
 
ERE DES
CANDIDATS
Nous presentons ici les dierents ajustements deets de microlentille eectues sur les
candidats Bras Spiraux Comme nous lavons vu au chapitre  linterpretation des
candidats peut etre plus elaboree que celle dun simple eet dune lentille ponctuelle sur
une etoile source elle aussi ponctuelle Certaines caracteristiques des courbes de lumiere
peuvent nous renseigner sur les    ranements  a apporter a cette vision simple  si letoile
subit une forte amplication des distorsions dues a la taille nie de letoile source peuvent
etre soup"connees de meme un eet de parallaxe na de chances detre observe que si la
duree de levenement est de plusieurs semaines cestadire non negligeable devant la
periode orbitale de la Terre De telles deviations aux eets standards de microlentille
peuvent nous permettre de contraindre la masse et+ou la distance de la lentille Enn
dans certains cas comme le cas dun eet de lentille sur un systeme binaire la prise en
compte de la deviation a leet ordinaire nest plus un simple ranement mais une vraie
necessite Une recherche systematique de tels eets a ete entreprise sur les candidats
Dans le x  nous presentons les dierentes contraintes obtenues a partir de la mise
en evidence ou de labsence dun eet de taille nie de letoile source de la parallaxe
et dun eet de lentille sur une etoile binaire De nouvelles observables sont obtenues
qui combinees a la duree caracteristique &t des evenements permettent detablir des
contraintes sur les parametres physiques de la lentille Au x nous presentons les analyses
eectuees sur les sept candidats
  Contraintes sur les param etres physiques de la lentille
Les parametres physiques de la lentille comme sa masse M  sa vitesse transverse
relative V
T
et sa distance D
d
ne peuvent etre directement obtenus des courbes de lumiere
deets de lentille standards la seule variable mesurable &t reliee a ces parametres etant
une combinaison des dierentes variables cf equation  	 du chapitre  
&t      jours

M
M


 

D
d
 
 kpc

 
  x
 



 km s
 
V
T

   
On rappelle que x  D
d
D
s
est le rapport de la distance observateurdeecteur D
d
sur la
distance observateursource D
s

 
 Analyse des courbes de lumi ere des candidats
Seule une description statistique de lensemble des evenements peut permettre desti
mer les distributions des valeurs de ces parametres
La courbe de Paczynski cas standard est caracterisee par trois parametres 
 t

linstant du maximum damplication
 u

le parametre dimpact a t  t


 &t la duree de traversee par le deecteur dun rayon dEinstein dans le plan de la
lentille perpendiculaire a la ligne de visee
Ces parametres sont determines sur la courbe de lumiere des evenements par la minimi
sation de 
	


X
i

F lux
i
 F
base
 At
i


flux
i


 
ou F lux
i
est la valeur du ux pour la mesure i 
flux
i
est lincertitude portant sur cette
mesure et At
i
 est lamplication theorique a linstant de la mesure i en supposant que
lon a aaire a un eet de lentille standard equation  	 du chapitre 
Pour certains candidats la courbe damplication au cours du temps peut secarter
de la forme canonique de Paczynski Nous allons alors eectuer des ajustements def
fets de microlentille nonordinaires pour lesquels lexpression de lamplication At est
changee et tient compte des parametres supplementaires comme decrit au chapitre 
Ces ajustements permettront de contraindre ces nouveaux parametres correspondant a
des observables reliees aux grandeurs physiques caracterisant la lentille et la source
   Eet de taille nie de la source
Nous avons vu au chapitre  x que lorsque lamplication est grande lapproxi
mation de la source en tant quobjet ponctuel est a reconsiderer Dans le cas dune source
de rayon R
s
non nul circulaire et de brillance de surface uniforme lajustement de la
courbe damplication theorique necessite lintroduction dun parametre supplementaire
U  
s

E
 ou 
s
est le rayon angulaire de la source donne par 

s

R
s
D
s
    

 
rad

R
s
R


 
 kpc
D
s

 
et 
E
 le rayon angulaire dEinstein est donnee par lequation   du chapitre  Ainsi le
parametre U peut sexprimer sous la forme 
U    

 

R
s
R


M
M


  

 
 kpc
D
s

 

x
  x

 
  
Il est interessant de noter que meme si leet de taille nie de letoile source nest pas
observable on peut tout de meme deduire quelques contraintes concernant U  Dapres
 
 Contraintes sur les param etres physiques de la lentille
lequation  du chapitre  si on observe une grande amplication maximale A
pic
 alors
celleci est majoree par Au

 
 U On obtient ainsi une contrainte sur U 
U  

q
A

pic
  
  
Cette contrainte peut ensuite etre reportee dans les equations precedentes ou les egalites
sont remplacees par des inegalites Celleci est cependant moins forte que celle obtenue
en procedant a lajustement de la courbe theorique sur les donnees
Ainsi si on determine a partir de la courbe de lumiere simultanement &t et U  on
obtient une contrainte sur le mouvement propre angulaire  de la lentille pourvu que 
s
puisse etre estime par ailleurs 
 
V
T
D
d


E
&t


s
U&t

kmskpc     



E
rad
&t jour
  
Des valeurs caracteristiques de  sont donnees pour les dierentes composantes de la
Galaxie dans le tableau    lorsquon vise dans le plan galactique ou vers le Grand
Nuage de Magellan
La comparaison de la valeur de mesuree avec ce tableau doit permettre de contraindre
la localisation de la lentille ou tout du moins de savoir a quelle composante de la Galaxie
elle appartient
Direction Plan galactique LMC
Composantes  v
T
 x  'v x  'v
unites km+s km+s+kpc km+s km+s+kpc km+s
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Tab     Valeurs caracteristiques dans les directions etudiees du plan galactique et du LMC
de la vitesse moyenne transverse  v
T
 des lentilles
 de la valeur de x  D
d
D
s


du mouvement propre angulaire  et de la vitesse projetee v au niveau du soleil pour
les dierentes composantes de la Galaxie voir texte pour la denition de  et v
adapte de Gou	
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  Eet de parallaxe terrestre
La prise en compte de la revolution de la Terre autour du Soleil necessite lintroduction
de deux parametres supplementaires 
 u  a

  xR
E
 le demi grandaxe de lorbite terrestre a

projete dans le plan
de la lentille perpendiculaire a la ligne de visee exprime en unites de R
E

   un angle decrivant lorientation de la vitesse transverse de la lentille V
T
par
rapport au grand axe de la projection de lorbite terrestre dans le plan de la lentille
On introduit le rayon dEinstein projete a partir de la source dans le plan contenant le
Soleil et perpendiculaire a la ligne de visee 
'
R
E

R
E
  x

a

u
  
La mesure des parametres u et &t permet de donner une estimation de la vitesse trans
verse projetee 'v au niveau du soleil
'v 
V
T
  x

'
R
E
&t
  	
Des valeurs caracteristiques de 'v sont donnees pour les dierentes composantes de la
Galaxie dans le tableau    lorsquon vise dans le plan galactique ou vers le Grand
Nuage de Magellan
De meme que dans le cas de leet de taille nie la nonobservation dun tel eet peut
tout de meme nous permettre detablir des contraintes sur les parametres de la lentille et
ce dautant mieux que la valeur limite de u exclue est petite Le tableau  resume pour
les eets de taille nie et de parallaxe les parametres des ajustements que nous cherchons
a determiner et les grandeurs physiques que nous pouvons alors contraindre
parametre de lajustement grandeur physique
Eet de taille nie U 
Eet de parallaxe u 'v
Tab    Param etres utilises dans les ajustements et grandeurs physiques reliees
 Verications et traitements particuliers
Sur chaque candidat certaines verications sont eectuees systematiquement Cer
taines concernent ausi bien le candidat que son voisinage recherche de correlation avec
des problemes instrumentaux dautres sont liees a des deviations speciques a la forme
canonique de leet de lentille
Tout dabord il est necessaire de sinteresser au voisinage du candidat La majorite
des etoiles ayant un ux constant au cours du temps il doit en etre de meme pour les
 
 Presentation des candidats
etoiles voisines du candidat Une telle verication a ete eectuee Nous avons pu aussi
verier que les etoiles sources qui sont des etoiles faibles ne sont pas repertoriees dans
les catalogues detoiles variables existant Nous montrons pour chaque candidat une carte
de champ de quelques minutes darc de cote centree sur le candidat
Nous avons vu au chapitre  page  
 que le ux des etoiles est frequemment correle
avec le seeing Lorsque le seeing est eleve le ux des etoiles est etale sur un plus grand
nombre de pixels et des etoiles situees hors de la fenetre de mesure peuvent perturber la
mesure du ux dune etoile donnee Pour nous aranchir dune partie de la correlation
induite chaque candidat a subi une nouvelle etape de photometrie prenant en compte un
plus grand voisinage on rappelle que la mesure du ux dune etoile implique lajustement
simultane du ux des etoiles voisines cf x Cette operation est assez couteuse en temps
et na ainsi ete eectuee que sur les candidats Sur chaque courbe de lumiere corrigee nous
avons alors recherche des correlations residuelles avec des eets instrumentaux  seeing
hauteur du champ sur lhorizon fond de ciel Malgre la    photometrie amelioree  certains
candidats montrent encore une certaine correlation du ux avec le seeing lorsque leur
voisinage est particulierement dicile comme la proximite dune etoile tres lumineuse
Lexemple le plus probant est le candidat GSA sur lequel nous avons du appliquer une
correction des ux en fonction du seeing Cette correction est utilisee pour les dierents
candidats lorsque cela savere necessaire
Enn sur chaque candidat nous avons eectue une recherche de signal periodique
dans les residus de lajustement dun eet de lentille des eets de lentille sur des etoiles
variables ont en eet ete mis a jour Ans	 et Pal	b De plus nous avons recherche un
eventuel eet de confusion
 Presentation des candidats
Nous commen"cons la presentation par les deux candidats trouves dans la direction de
 Nor Ils sont presentes par ordre chronologique de la date du maximum damplication
Nous terminons la presentation par les cinq candidats trouves dans la direction de  Sct
  Le candidat EROS GSA
Le premier candidat est situe dans la direction de  Nor Il appartient au champGn
et a ete observe sur le quart m du CCD  La gure   montre sa carte de champ La
courbe  presente la variation de lamplication au cours du temps dans les deux ltres
EROS

 Levenement est long avec une duree caracteristique denviron  

 jours Avec
les points disponibles a ce jour on peut observer le retour sur la ligne de base On note sur
 Lorigine des dates EROS est le  janvier  a  h TU Toutes les dates sont donnees en jour
julien JD par rapport a cette date Le 
er
janvier  correspond ainsi a la date 
 	
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Fig     Candidat EROSGSA Carte de champ issue dune image prise le  mai 
date en unites EROS au telescope ESO m avec une pose de s dans la
bande V La taille du pave est de  
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  
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Fig    Candidat EROSGSA Courbe damplication en rouge  a gauche
 et en bleu  a
droite les encarts montrent un zoom sur la partie ampliee Les courbes attendues
dans le cas standard trait tirete ainsi que dans le cas dune source binaire trait
plein avec une seule composante lumineuse de periode  jours sont superposees
 

 Presentation des candidats
la gure  donnant lamplication dans la bande rouge en fonction de lamplication
dans la bande bleue que lamplication ne presente aucun caractere chromatique
Fig    Candidat EROSGSA Ampli
cation en bleu en fonction de
lamplication en rouge La diago
nale represente la droite de pente

Fig    Candidat EROSGSA Detail
autour de la periode dampli
cation maximale dans la bande
rouge Trois ajustements sont
representes  en trait plein lajus
tement avec source binaire
 en
traittirete leet de lentille sur
une etoile variable de variation
de ux sinusodale et en pointille
lajustement standard
Une variabilite dans les residus
La courbe donnant les residus dun ajustement dun eet de lentille standard cf
gure  a gauche montre des structures correlees dans les deux couleurs au voisinage
du maximum damplication Une recherche de signal periodique a ete eectuee dans
ces residus et une periode denviron  jours a ete trouvee On peut interpreter cette
periode responsable des epaulements de la courbe damplication comme la marque
dune variabilite intrinseque de letoile ou dune modulation du parametre dimpact dans
le cas dune source binaire cf chapitre  x On constate sur la partie droite de la gure
 que la prise en compte dun eet de lentille sur une source binaire permet eectivement
de reduire lamplitude des residus
  
 Analyse des courbes de lumi ere des candidats
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Fig    Candidat EROSGSA A gauche
 residus de lajustement dune courbe standard

 a droite
 residus dun ajustement avec un eet de lentille o u la source est un syst eme
binaire de periode  jours
Resultats des dierents ajustements
Pour decrire la structure complexe de la courbe de lumiere et des residus il nous
faut prendre en compte une modulation periodique du signal Cette modulation peut etre
obtenue si letoile est intrinsequement variable on suppose ici que la variation de ux
est sinuso)#dale cf x sil y a un eet de parallaxe ou si la source est un systeme
binaire On presente dans le tableau  les valeurs des parametres des ajustements dans
le cas standard SM avec une etoile intrinsequement variable MO et dans le cas dune
source binaire On distingue le cas ou une seule composante est lumineuse SB du cas
general comprenant deux composantes lumineuses SB Sur la gure  on montre
dans la region du maximum damplication la courbe damplication et les dierents
ajustements eectues On note une nette amelioration de lajustement en tenant compte
deets nonstandards le 	

passant de  dans le cas du meilleur ajustement deet de
lentille standard a des valeurs de lordre de   dans le cas de lajustement supposant
une source intrinsequement variable et a 	  dans le cas de lajustement dun eet
de lentille sur une source binaire La prise en compte dun eet de parallaxe ne permet
pas dameliorer signicativement la qualite de lajustement par rapport au cas standard
et ce quelles que soient les valeurs de u et  Le cas de la variabilite intrinseque peut
probablement etre elimine car aucune variabilite periodique na pu etre decelee dans la
partie non ampliee de la courbe
 
 Presentation des candidats
Parametres SM MO SB  SB
&t jours 	       	     		   	 
t

jours   
    
       
u


   
 

 
   
 

 
  
 
 rad     
 

T jours    
  
 	 
 

  
 
 
 

 
 
 
  


rad  
         
  
 rad        	
    
 
q    
 
F
base
R ADU  	    
 
 
 
	
F
base
B ADU    
    
N 	 	 	 	
N
param
   
  
	

min
       	 
Tab    Caracteristiques du candidat EROSGSA Les param etres des ajustements de
source binaire en rotation SB et SB sont indicatifs du meilleur ajustement

mais un grand nombre de congurations donnent un bon 



La source comme systeme double
Sur la gure  on peut noter que cest lajustement dune courbe damplication de
source binaire qui permet de reconstruire au mieux les epaulements On peut cependant
remarquer que le second epaulement dans la partie descendante de la courbe nest pas
aussi bien reconstruit que le premier Pour determiner les congurations acceptables nous
avons recherche des ajustements en imposant les valeurs des parametres P
orb
  q et 
cf chapitre  x pour la denition de ces quantites Les resultats de cette exploration
des parametres physiques de la source binaire sont presentes sur la gure 
Les gros points correspondent a des ajustements pour lesquels une seule des compo
santes du systeme est lumineuse On remarque que pour un large domaine de periodes
il est possible de trouver des ajustements avec un bon niveau de conance enveloppe
inferieure de la distribution Dans cette conguration la classe de periode la plus probable
correspond a P
orb
   jours avec un demigrand axe projete   axR
E
 
 

 
 
Les petits points de la gure  correspondent a des ajustements pour lesquels les
deux composantes du systeme sont lumineuses Une fois encore on remarque que pour un
grand domaine de periodes on peut trouver des congurations pour lesquelles lajustement
donne un bon 	

 Le premier ensemble de congurations qui correspond a P
orb
 
 
jours avec un demigrand axe projete   axR
E
 
  
   nous ramene pratiquement
 
 Analyse des courbes de lumi ere des candidats
Fig    Candidat EROSGSA Variation du 


dans le cas dun ajustement avec une
source binaire en fonction de la periode du syst eme et de la distance projetee separant
les deux composantes chaque point represente un ajustement Les gros points cor
respondent au cas dune source binaire avec une seule composante lumineuse o u on
a explore selon lespace des param etres P
orb
et  
 les petits points correspondent au
cas general o u on a explore selon lespace des param etres P
orb

  
 q et 
aux congurations avec une seule source lumineuse puisquil correspond au cas ou lune
des deux etoiles a une luminosite tres superieure a celle de lautre Un second ensemble
avec P
orb
  

 jours et un demigrand axe projete   axR
E
 
  correspond au
cas ou les deux compagnons ont une masse et une luminosite similaires ce cas de gure
donne cependant des ajustements signicativement moins bons plus de  unites de 	

audessus du meilleur ajustement
Dapres la relation   axR
E
 en exprimant le rayon dEinstein et la troisieme loi de
Kepler on obtient 
M
lens
M

D
s
 kpc
    

 

P
orb
  j




M
T
M





 
x
  x
  

ou M
lens
est la masse de la lentille M
T
est la masse totale du systeme double et D
s
sa
distance A titre dexemple la gure  montre cette relation entre M
lens
 D
s
et x
en supposant que le systeme binaire a une periode P
orb
 
 jours   
   et sous
deux hypotheses de masse M
T
 pour une source situee a  kpc On constate quavec ce
choix de parametres raisonnables les contraintes sur la masse de la lentille pourraient
nous indiquer si celleci est de type naine brune ou sil sagit dune petite etoile Enn
remarquons que cette eventuelle contrainte serait beaucoup plus forte que celle que nous
pourrions obtenir a partir de leet de taille nie de letoile source La raison en est la
 
 Presentation des candidats
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Fig    Candidat EROSGSA Relation entre M
lens
et x dans lhypoth ese dun syst eme
binaire de periode orbitale P
orb
  jours avec    
 et deux hypoth eses de masse
totale  
M

et 
M

 La distance de la source est supposee D
s
  kpc
suivante  dans le cas dun eet de taille nie nous sommes sensible a la dimension de
letoile source typiquement R  R

  


km alors que dans le cas de la source binaire
nous sommes sensible a la distance separant les deux etoiles qui est de lordre dune unite
astronomique soit   


km
En resume cet evenement semble pouvoir etre interprete en tant quevenement de
microlentille sur une etoile double dont la ligne de visee oscille cest la premiere fois
quun tel eet serait mis en evidence
 Le candidat EROS GSA 
Le deuxieme candidat est situe dans la direction de  Nor Il appartient au champ
Gn et a ete observe sur le quart k du CCD  La gure 	 en haut presente la
variation de lamplication au cours du temps dans les deux ltres EROS Labsence de
points sur la courbe bleue lors de la montee sexplique par une panne de la camera bleue
Labsence de points dans les deux couleurs lors de la descente sexplique simplement par
la nonvisibilite de ce champ a cette epoque On remarque sur la carte de champ gure
 
 Analyse des courbes de lumi ere des candidats
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Fig  	  Candidat EROSGSA Carte de champ issue dune image prise le  mai 
date en unites EROS au telescope ESO m avec une pose de  minutes
dans la bande V La taille du pave est de  

  


 que le candidat est proche dune etoile tres lumineuse
Des residus correles avec le seeing
Sur la gure 	 en haut on note la presence dun grand nombre de points signi
cativement eloignes de la courbe damplication ajustee dans le cas standard Ceuxci
correspondent en general a des mesures prises avec des valeurs de seeing  elevees La
gure  
 montre en eet que les residus de cet ajustement sont fortement correles avec
le seeing 
En appliquant la methode des moindres carres on peut ajuster une droite 
residu  aADU

 ,  bADU     
Les parametres ajustes sont  a  
  
 b   
  
 en rouge et a  
 

 b   
 
 en bleu On peut interpreter ceci comme linuence des etoiles voisines
particulierement de letoile brillante visible sur la gure  qui lorsque le seeing est
eleve viennent perturber lestimation du ux du candidat Pour compenser lessentiel de
 
 Presentation des candidats
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Fig  
  Candidat EROSGSA Courbe damplication
 avant la correction de seeing en
haut et apr es la correction en bas
 en rouge  a gauche et en bleu  a droite Le
meilleur ajustement obtenu deet de lentille standard est superpose
cet eet nous appliquons la correction suivante sur les ux 
Flux corrige  Flux brut a   b    
Le resultat de cette procedure peut etre observe sur la gure 	 en bas ou sont presentes
les nouveaux points de mesure et le meilleur ajustement obtenu dune courbe de Paczynski
Toutefois les structures qui etaient visibles nont pas ete totalement eliminees mais sim
plement attenuees car la correction que nous avons appliquee nest quune correction du
premier ordre
 
 Analyse des courbes de lumi ere des candidats
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Fig     Candidat EROSGSA
Residus de lajustement de
leet de lentille standard en
fonction du seeing Un ajuste
ment lineaire est eectue sur ces
points
Fig      Candidat EROSGSA Am
plication en rouge en fonction
de lamplication en bleu La dia
gonale represente la droite de
pente 
Ce candidat ne montre aucune indication deets chromatiques cf gure    Le peu
de mesures dont nous disposons dans certaines parties de la courbe de lumiere parties
ascendante et descendante de lamplication rend impossible la mise en evidence dun
eventuel eet de confusion ou de parallaxe Le tableau  donne les valeurs des parametres
de la courbe de Paczynski sans la correction de seeing et avec la correction de seeing
On peut remarquer que cette correction aecte un peu la determination de la duree
caracteristique &t de levenement mais que les deux valeurs sont compatibles
 Le candidat EROS GSA
Le troisieme candidat est situe dans la direction de  Sct Il appartient au champ
Gs et a ete observe sur le quart k du CCD  cf carte de champ   La gure  
montre que les residus de lajustement de leet de lentille sont correles avec le seeing en
rouge a   
  
 b  

 
 cf equation    pour la denition de a et b
Le resultat de la correction de correlation est visible sur la gure   ou sont presentes
les points de mesure corriges et le meilleur ajustement obtenu dune courbe de Paczynski
la correction etant faible on ne montre pas les mesures avant correction Les parametres
de lajustement dun eet de microlentille standard sans la correction de seeing et avec la
correction de seeing sont donnes dans le tableau  La courbe de lumiere ne montre pas
de signe de chromaticite comme on peut le voir sur la gure   donnant lamplication
 
 Presentation des candidats
parametres avant correction apres correction
de seeing de seeing
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Tab    Candidat EROSGSA Param etres de lajustement dun eet standard
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Fig     Candidat EROSGSA Carte de champ issue de limage de reference La taille
du pave est de  

  

 La  eche designe une etoile du catalogue USNO
en rouge en fonction de lamplication en bleu Tous les points sont situees sur une droite
de pente   signiant probablement labsence deet de confusion ou que si un tel eet a
lieu il ne peut etre du qua une etoile de meme couleur
Le rapport signal sur bruit de ce candidat etant faible aucune recherche de deviation
aux eets standards ne peut etre menee
 	
 Analyse des courbes de lumi ere des candidats
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Fig     Candidat EROSGSA Courbe damplication en rouge  a gauche et en bleu  a
droite Le meilleur ajustement obtenu deet de lentille standard est superpose
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Fig     Candidat EROSGSA
Residus de lajustement dun
eet standard en fonction du
seeing Un ajustement lineaire
est eectue sur ces points
Fig     Candidat EROSGSA Am
plication en rouge en fonction
de lamplication en bleu Le
trait represente la droite de pente

 Le candidat EROS GSA
Le quatrieme candidat est situe dans la direction de  Sct Il appartient au champ
Gs et a ete observe sur le quart k du CCD  cf gure   De meme que pour
 

 Presentation des candidats
parametres avant correction apres correction
de seeing de seeing
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Tab    Param etres de lajustement dun eet de lentille standard pour les candidats EROS
GSA et EROSGSA
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Fig     Candidat EROSGSA Carte de champ issue de limage de reference La taille
du pave est de  

  

 La  eche designe une etoile du catalogue USNO
les candidats GSA et GSA on peut mettre en evidence une correlation entre les residus
de lajustement de microlentille standard et le seeing cf gure   Les parametres
ajustes de la droite de correlation sont  a  
   
 b  
  

 en rouge et
a   
   	
 b  
  
 en bleu La correction de correlation nest donc
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 Analyse des courbes de lumi ere des candidats
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Fig     Candidat EROSGSA Courbe damplication en rouge  a gauche et en bleu  a
droite Le meilleur ajustement obtenu deet de lentille standard est superpose
eectuee quen bleu La courbe damplication de ce candidat est presentee sur la gure
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Fig   	  Candidat EROSGSA
Residus de lajustement de
leet de lentille standard en
fonction du seeing Un ajuste
ment lineaire est eectue sur ces
points
Fig   
  Candidat EROSGSA Am
plication en rouge en fonction
de lamplication en bleu La dia
gonale represente la droite de
pente 
  Les parametres de lajustement dun eet de microlentille standard sont donnes dans
le tableau  La courbe de lumiere ne montre pas de signe de chromaticite cf gure
 
 Presentation des candidats
 	
 Le candidat EROS GSA
Le cinquieme candidat est situe dans la direction de  Sct Il appartient au champ
Gs et a ete observe sur le quart m du CCD  
La courbe de lumiere est presentee sur la gure 
 On presente dans le tableau 
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Fig    Candidat EROSGSA Courbe damplication au cours du temps
 en rouge  a
gauche
 en bleu  a droite les encarts montrent un zoom sur la periode damplication
maximale
les parametres de lajustement dun eet standard Il sagit dun evenement long de duree
&t   jours et de grande amplication A
pic
 
Recherche dun eet de confusion
La gure   montre le champ entourant letoile on peut noter son fort encombrement
Leet de confusion decrit au chapitre  peut appara#tre dans une telle conguration
Lamplication ne presente cependant aucun caractere chromatique comme on peut le
voir sur la gure  donnant lamplication en rouge en fonction de lamplication
en bleu Ainsi un eventuel eet de confusion ne pourrait etre du qua une etoile ayant
par hasard la meme couleur que letoile source Pour tester leventualite dun eet de
confusion nous eectuons une serie dajustements avec eet de confusion en faisant varier
les valeurs des coecients f
R
et f
B
dans chaque couleur On rappelle que le parametre f
donne la fraction du ux de base observe provenant de letoile qui subit leet de lentille
 
 Analyse des courbes de lumi ere des candidats
parametres V aleur
&t jours   	    
t

jours 
  
  
u


 
 
 

 
A
pic
  
 
F
base
R ADU   	
F
base
B ADU  	 
N  
N
param

	

min
  
Tab    Candidat EROSGSA Param etres de lajustement dun eet standard
ESO
gamma scutium
gs20001trr6h029.fits
15.37 −15.365 
derue/GAIA Sep 10, 1998 at 15:58:56
Fig     Candidat EROSGSA Carte de champ faite  a partir dune image MARLY prise
le  aout  date unites EROS lorsque le candidat etait  a son maximum
damplication La taille du pave est de 

 

La valeur la plus probable pour f
R
et f
B
est de   et les limites sont 
f
RB
 
 	 a 	 CL   
indiquant une absence deet de confusion
 
 Presentation des candidats
Fig    Candidat EROSGSA Amplication en bleu en fonction de lamplication en
rouge La diagonale represente la droite de pente 
Contrainte provenant de labsence deet de parallaxe
La duree caracteristique de levenement est grande &t   jours Nous avons vu au
chapitre  que leet de parallaxe peut alors etre attendu Pour tester cette eventualite
nous avons etudie la variation du 	

du meilleur ajustement tenant compte de leet
de parallaxe en fonction des parametres imposes u et  cf x  On peut relier ces
parametres ajustes au vecteur

'v qui represente le vecteur de la vitesse de la lentille projetee
depuis la source dans le plan transverse de lobservateur 

'v 

a

sin 
&tu

a

cos 
&tu

   
Son module est 'v 
'
R
E
&t ou
'
R
E
est le rayon dEinstein projete dans le plan local cf
equation  La gure  donne le lieu des extremites du vecteur

'v qui sont exclues
a plus de 	 CL par lanalyse de parallaxe Le plus petit module de vitesse permis
correspond a un deecteur dont la vitesse serait orientee de lorigine gros point noir vers
la pointe montante de la courbe La projection du vecteur vitesse de la Terre a linstant
du maximum damplication est materialisee par une eche
Deux constatations peuvent etre faites 
 le meilleur ajustement obtenu avec eet de parallaxe a un 	

    correspondant
 
 Analyse des courbes de lumi ere des candidats
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Fig    Candidat EROSGSA Region exclue de lextremite du vecteur

v dans le plan
transverse local La plus petite vitesse compatible avec les observations correspond
 a un deecteur avec une vitesse orientee vers le pic du bas de la courbe La  eche
represente le vecteur vitesse projete de la Terre au maximum damplication La
ligne droite correspond  a lintersection du plan galactique La projection de la tra
jectoire de la Terre est indiquee par les cercles ouverts
 en commencant  jours
avant le t

et nissant  jours apr es avec des intervalles de  jours NEP 
direction du pole nord ecliptique NGP  direction du pole nord galactique
a u  
  et    
  radians Toutefois lamelioration du 	

par rapport a la
nonprise en compte de la parallaxe est marginale environ  unites
 on ne peut pas exclure de petites valeurs de 'v car certaines congurations geometriques
sont autorisees a cause du manque de contraintes sur les ailes de la partie ampliee
de la courbe en particulier il y a peu de points sur laile gauche
 
 Presentation des candidats
Fig    Candidat EROSGSA Va
riation du 


de lajustement
avec U  La courbe pleine donne
la variation du 


avec U pour
un ajustement de taille nie ne
tenant pas compte de la paral
laxe La courbe tiretee montre
la variation du 


avec U en
tenant compte de leet de pa
rallaxe qui permet dobtenir le
meilleur ajustement La ligne ho
rizontale en pointille correspond
 a un accroissement du 


de 
unites
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Fig    Candidat EROSGSA Dia
gramme dexclusion
  a  CL
provenant de lanalyse de paral
laxe
 de letude de la taille 
nie de letoile source et de la re
cherche de leet de confusion
limite superieure La courbe
inferieure  a droite correspond  a
la limite la plus conservative

en ignorant lextinction interstel
laire la courbe superieure corres
pond  a  magnitudes dabsorp
tion La distance de la source est
supposee D
s
  kpc
La plus grande valeur de u permise est 
u 
a

  x
R
E
 
  a 	 CL   
a laquelle correspond une limite sur
'
R
E

'
R
E

R
E
  x
    U A a 	 CL   
Ceci implique une limite minimale pour la vitesse transverse projetee de la lentille dans
le plan transverse de lobservateur 
'v 
'
R
E
&t
    kms a 	 CL    
Comme les valeurs typiques de cette quantite sont de lordre de  

 km+s il est clair que
cette limite nest pas tres contraignante
 
 Analyse des courbes de lumi ere des candidats
Contrainte provenant de labsence deet de taille 
nie de la source
Le candidat presente une forte amplication au maximum A
pic

A
pic
  a 	 CL  
Nous avons vu au x  que leet de taille nie de letoile limite la valeur maximale que
peut atteindre lamplication En combinant les expressions   et  on obtient ainsi
tres simplement une contrainte sur U 
U 

s

E
  
 
 a 	 CL    	
Dans le cas de la prise en compte de la taille nie de letoile source non seulement la
valeur de lamplication au maximum est changee mais aussi la forme de la courbe de
lumiere Nous avons eectue une serie dajustements sur la courbe de lumiere en tenant
compte de la taille nie de letoile et etudie levolution du 	

du meilleur ajustement avec
U  parametre impose cf gure  On parvient alors a contraindre plus fortement U 
U  
 
 a 	 CL  

On note sur la gure  lexistence dun minimum secondaire aux alentours de U 

 
 Comme la prise en compte dun eet de parallaxe ameliore un peu mais de maniere
non signicative lajustement nous avons recherche un ajustement tenant compte a la
fois dune taille nie de letoile source et dun eet de parallaxe Dans cette optique on
trouve que pour u  
  et    
 radians le minimum de 	

obtenu en fonction
de U est plus marque et que le meilleur ajustement avec parallaxe et eet de taille nie
non negliges nest correspondant nest pas exclu a 	
Lexistence de cet ajustement rend donc la limite sur U un peu moins contraignante 
U  
 
 a 	 CL   
Dapres la position du candidat dans le diagramme couleurmagnitude cf gure  du
chapitre  on peut supposer que sa temperature est comparable ou inferieure a celle du
Soleil On obtient alors 

s


a  
 pc
  

Mag
abs

 Mag
app

 
 
ou 

est le rayon angulaire du Soleil a  
 pc Mag
abs

est la magnitude absolue du Soleil
denie comme la magnitude quaurait le Soleil en le situant a  
 pc de lobservateur
et ou la magnitude apparente Mag
app

devrait etre corrigee de lextinction interstellaire
En ignorant cette correction on obtient une limite conservative 
s
      

 
rad
 
 Presentation des candidats
impliquant un rayon angulaire dEinstein 
E
   
 

 
rad et un mouvement angulaire
propre du deecteur cf equation  
  
  
 kmskpc a 	 CL  
En supposant une extinction interstellaire raisonnable de  magnitudes cf Man	 et
chapitre  on obtient 
s
    

 
rad impliquant 
E
  
  

 
rad et
  
 
 kmskpc a 	 CL  
La valeur typique de  pour un deecteur appartenant au disque galactique cf table
   basee sur la cinematique galactique etant    kmskpc la limite ainsi obtenue
ne nous permet pas de restreindre signicativement lespace des parametres
Contrainte sur la masse de la lentille  combinaison de trois contraintes
En exprimant le rayon dEinstein projete
'
R
E
et le rayon angulaire dEinstein 
E
on
obtient 
M 
c

G
'
R
E

E
  
La gure  montre les zones exclues dans le plan M en fonction de x par lanalyse de
parallaxe et par letude de taille nie en supposant que la source est situee a  kpc cf
chapitre  et Man	 Les courbes dexclusion provenant des deux hypotheses dextinc
tion interstellaire sont montrees On peut donc obtenir une contrainte sur la masse de la
lentille a 	 de niveau de conance 
M
M


 
   

 
en ne supposant pas dextinction
   

  
en supposant  magnitudes dextinction

Enn une limite sur la luminosite de la lentille peut etre obtenue a partir de la limite
sur les coecients de melange f
R
et f
B
impliquant que la lentille ne peut contribuer a
plus de  
 du ux total observe A 	 CL la magnitude apparente de la lentille est
R
EROS
   
 et B
EROS
   Utilisons la relation entre la luminosite L

dune etoile
en supposant que la lentille appartient a la sequence principale et sa masse Ros	 
log
L

L

   log
M

M

 
ou L

etM

sont la luminosite et la masse du Soleil L

et L

sont reliees aux magnitudes
absolues Mag
abs

et Mag
abs

de letoile et du Soleil par
Mag
abs

Mag
abs

   log

L

L


  
 	
 Analyse des courbes de lumi ere des candidats
En labsence de toute information sur la distance donc sur labsorption interstellaire de
la lumiere de la lentille la magnitude apparente R
EROS
est reliee a la magnitude absolue
par 
R
EROS
Mag
abs

  logxD
s
     	
On obtient ainsi une limite superieure sur la masse de la lentille en fonction de x 
log

M
M


 
 
 logx 
    

Leet de cette limite dans le plan Mx peut etre visualise gure  Il semble quon
puisse ainsi exclure que la lentille soit a une distance inferieure a  
 de la distance
observateursource
 Le candidat EROS GSA
Le sixieme candidat est situe dans la direction de  Sct et a ete observe dans le
champ Gs sur le quart k du CCD  cf gure  La courbe damplication
ESO
gamma scu
gs20304trr8j1550.fits
78.354 −46.824 
derue/GAIA Mar 14, 1999 at 16:38:00
Fig    Candidat EROSGSA Carte de champ issue de limage de reference La taille
du pave est de  

  

 La  eche designe une etoile du catalogue USNO
de ce candidat est presentee sur la gure  Le tableau  rapporte les valeurs des
parametres de la courbe de Paczynski pour le meilleur ajustement standard Aucune
 

 Presentation des candidats
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Fig    Candidat EROSGSA Courbe damplication en rouge  a gauche et en bleu  a
droite Le meilleur ajustement obtenu deet de lentille standard est superpose
Fig  	  Candidat EROSGSA Amplication en rouge en fonction de lamplication en
bleu La diagonale represente la droite de pente 
correlation signicative du ux avec le seeing na ete mise en evidence De par son faible
rapport signal sur bruit aucune contrainte supplementaire ne peut etre esperee sur ce
candidat
  
 Analyse des courbes de lumi ere des candidats
Parametres Valeurs
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Tab    Candidat EROSGSA Param etres de lajustement dun eet standard
 Le candidat EROS GSA
Le septieme et dernier candidat est situe dans la direction de  Sct Il a ete observe
dans le champ Gs sur le quart k du CCD  cf gure 	 Cest un candidat de
ESO
gamma scu
gs20307trr8j1550.fits
109.845 −15.337 
derue/GAIA Mar 14, 1999 at 17:03:35
Fig  
  Candidat EROSGSA	 Carte de champ issue de limage de reference La taille
du pave est de  

  


duree tres courte &t   jours De meme que pour les candidats GSA GSA et GSA
il appara#t une correlation entre les residus de lajustement de microlentille standard
 
 Presentation des candidats
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Fig    Candidat EROSGSA	 Courbe damplication en rouge  a gauche
 en bleu  a
droite Le meilleur ajustement dun eet de lentille standard est superpose
et le seeing cf gure   Les parametres ajustes de la droite de correlation sont 
a  
  
 b     
 en rouge et a   
 
 b  

 
 en bleu
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Fig     Candidat EROSGSA	
Residus de lajustement de
leet de lentille standard en
fonction du seeing Un ajuste
ment lineaire est eectue sur ces
points
Fig    Candidat EROSGSA	 Am
plication en rouge en fonction
de lamplication en bleu La dia
gonale represente la droite de
pente 
 
 Analyse des courbes de lumi ere des candidats
parametres avant correction apres correction avec melange
de seeing de seeing
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Tab  	  Candidat EROSGSA	 Param etres de lajustement dun eet standard et dune
eet de lentille avec melange
Les courbes damplication apres correction de la correlation sont presentees sur la gure

 De par sa tres courte duree &t   jours aucune contrainte ne peut etre esperee sur
la parallaxe
Fig    Candidat EROSGSA	 Contours dexclusion  a  CL et  CL sur les coef
cients f
R
et f
B
de leet de confusion
 
 Conclusion de lanalyse
Recherche de leet de confusion
On peut remarquer sur la gure  que lamplication de la lumiere du candidat
semble etre chromatique Nous avons donc eectue un ajustement tenant compte dun
eet de confusion sur les courbes de lumiere et etudie levolution du 	

avec les coecients
de melange f
R
et f
B
 La gure  montre les contours dexclusion obtenus dans le plan
f
R
 f
B
 Les valeurs les plus probables sont 
f
R
 
 	 
   a 	CL   
f
B
 
  a 	CL   
On ne peut pas exclure un eet de confusion important Les parametres du meilleur
ajustement avec eet de melange sont donnes dans le tableau  Comme nous avons vu
au chapitre  si on ignorait leet de melange on sousestimerait la duree caracteristique
de levenement
 Conclusion de lanalyse
Les evenements de microlentille decouverts a ce jour par les dierentes experiences
pres de 

 montrent que les ecarts a la forme canonique eet dune lentille ponctuelle
sur une etoile source elle aussi ponctuelle de la courbe damplication sont relativement
frequents   
 et parfois riches en informations supplementaires sur les caracteristiques
physiques des lentilles Ainsi dans ce chapitre nous avons presente une analyse detaillee
des courbes de lumiere des sept candidats a leet de microlentille trouves par EROS II
dans le programme Bras Spiraux
Deux evenements sont particulierement interessants La courbe de lumiere dun des
candidats presente des epaulements autour du maximum damplication Ces epaulements
peuvent sexpliquer naturellement par un eet de lentille sur une source binaire en rota
tion Lautre est un candidat de grande amplication A
max
  et de longue duree Une
recherche deet de taille nie de letoile source et deet de parallaxe a ete entreprise sur
ce candidat Nous navons pu mettre en evidence de deviation notable par rapport au cas
standard Toutefois cette absence de deviations nous a permis de donner une contrainte
sur la masse de la lentille  M     

  
M


La richesse des interpretations que lon peut tirer de telles analyses incite a
 raner les mesures photometriques pour pouvoir mieux contraindre les parametres
deduits des courbes damplication
 mettre en place des systemes dalerte permettant un meilleur echantillonnage des
courbes de lumiere
 
 Analyse des courbes de lumi ere des candidats
On peut prevoir que lavenir de letude des eets de lentille gravitationnelles se trouve
dans la mesure de plus en plus precise et lanalyse de plus en plus ne des courbes de
lumiere
 

 ESTIMATION DE LA DISTANCE DES POPULATIONS
D

ETOILES SUIVIES
Contrairement aux autres cibles etudiees par EROS dans le programme de recherche
deets de microlentille la distance des populations stellaires observees dans le programme
Bras Spiraux nest pas connue a priori Or la distance des etoiles sources est un des
parametres cruciaux lors du calcul de la profondeur optique cf chapitre  Une methode
destimation des distances basee sur letude des diagrammes couleurmagnitude est decrite
dans Man	 La gure   montre les diagrammes couleurmagnitude observe et simule
dans la direction de  Nor La distance des populations observees ainsi ete estimee a  kpc
vers un champ de  Nor et a   kpc vers un champ de  Sct dans les deux cas avec une
dispersion de 
  kpc Comme nous le verrons au chapitre  le disque de la Voie Lactee
Diagramme GN 404 , CCD 4 DiagCM Simule (Age=10**8ans Z=05 D=8000pc e=0.9)
Fig     Diagrammes couleurmagnitude mesure  a gauche et simule  a droite dans la di
rection de  Nor Le squelette du diagramme est represente par les gros points On
se reportera  a Man	 pour la description de la methode destimation des distances
gures tirees de Man	
est une structure peu epaisse quelques centaines de parsecs et axisymetrique Les etoiles
jeunes lumineuses se localisent plutot dans les bras spiraux et constituent la population
des bras par opposition a la population du disque constituee detoiles peu lumineuses avec
 
 Estimation de la distance des populations detoiles suivies
un taux de formation plus ou moins constant dans le temps et de repartition uniforme Une
interpretation possible de nos diagrammes couleurluminosite est que les etoiles suivies
dans le programme Bras Spiraux ne sont pas uniformement reparties sur la ligne de
visee mais sont reparties essentiellement dans un bras Ainsi il appara#t une distance
typique des etoiles observees
Nous avons cherche a aner cette estimation par des methodes independantes Tout
dabord le modele de densite du disque et sa fonction de luminosite permettent destimer
grossierement la distribution de distance des etoiles detectables en fonction de la magni
tude limite x  Le x propose une revue des dierents travaux eectues pour utiliser
les associations detoiles jeunes de type O B comme traceurs des bras spiraux Enn dans
le x nous decrivons le programme de recherche detoiles variables de type cepheide qui
sont des indicateurs de distance tres robustes
  Distribution de distance des etoiles  utilisation de la
densite et de la fonction de luminosite apparente du disque
La premiere methode que nous utilisons consiste simplement a etablir la distribution
de distance des etoiles attendues sur les images EROS en fonction de la ligne de visee
Pour ce faire nous avons besoin de deux ingredients  le prol de densite et la fonction de
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Fig    Fonction de luminosite des etoiles
du voisinage solaire 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Fig    E cacite de detection de EROS
II en fonction de la magnitude ap
parente dapr es Man	
luminosite apparente des etoiles du disque Cette approche minimaliste a lavantage de
ne pas faire intervenir de structure particuliere comme les bras spiraux dans le disque
 
 Distribution de distance des etoiles  utilisation de la densite
et de la fonction de luminosite apparente du disque
La magnitude absolueM dune etoile sa distance D
s
 lextinction stellaire AD
s
 entre
letoile et nous sont liees a la magnitude apparente m par la relation 
m M  logD
s
    AD
s
  
Le nombre detoiles de magnitude apparente comprise entre m et m  dm resulte donc
non seulement de la repartition des etoiles dans lespace mais de leur distribution de
magnitude absolue et de lextinction interstellaire Supposons qua la distance D
s
du
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Fig    Figure du haut  Nombre detoiles dans un champ de un degre carre par unite de
magnitude
 en fonction de la magnitude des etoiles vers  Nor Figure du bas  Nombre
detoiles detectables par EROS II par degre carre et par kpc en fonction de la distance
en kpc pour les directions de  et  Sct
  Nor et 	 Mus
Soleil dans une direction donnee b l la densite spatiale detoiles par unite de volume
soit D
s
 b l Cette densite est celle du disque modelisee par une double exponentielle
cf chapitre  pour la modelisation de la Galaxie Soit MD
s
 b l la fonction de
luminosite des etoiles a la distance D
s
dans la direction b l Elle satisfait a la condition
de normalisation 
Z

 
MD
s
 b ldM    
D
s
 b lMD
s
 b ldM represente alors le nombre detoiles par unite de volume a la
distance D
s
 dans la direction speciee par b l de magnitude absolue comprise entre M
 	
 Estimation de la distance des populations detoiles suivies
et M  dM  Le nombre detoiles par degre carre Nm de magnitude apparente comprise
entre m et m  dm dans la direction speciee par b l est donnee par 
Nmdm 


Z


D

s
D
s
m logD
s
   AD
s
 D
s
 b ldD
s
dm 
ou     deg

 La fonction de luminosite  utilisee est celle du voisinage solaire tiree de
Rob cf gure  que nous supposerons independante de la distance et de la direction
visee  MD
s
 b l  M Nous adoptons une extinction moyenne de 
 magnitude
par kpc Man	 Enn on estime le nombre detoiles detectees dans EROS en tenant
compte de notre ecacite de detection en fonction de la magnitude cf gure 
La gure  en haut montre le nombre attendu detoiles dans un champ de un degre
carre par unite de magnitude apparente en fonction de la magnitude apparente dans les
conditions typiques dobservation des champs Bras Spiraux Le nombre total detoiles
alors attendu est de lordre de    


par degre carre en accord avec nos observations
cf chapitre  La gure du bas donne la distribution de distance des etoiles detectees
par EROS pour les directions de  et  Sct  Nor et  Mus On peut remarquer que
ces dernieres distributions presentent toutes un maximum aux alentours de  kpc Ainsi
meme un modele simpliste comme celuici permet dobtenir un accord qualitatif avec les
resultats de Man	 Ce travail peut etre prolonge avec lutilisation dune fonction de
luminosite plus realiste et avec une etude plus approfondie de lextinction interstellaire
dans nos champs
On peut remarquer que la distance moyenne des etoiles semble plus grande vers  Sct
et plus petite vers  Mus Cette remarque aura son importance lors de linterpretation
des profondeurs optiques
 Les associations stellaires
Les associations stellaires sont des groupes detoiles etendus 
 a  

 pc de diametre
de faible densite spatiale     etoile+pc
 
 que lon peut mettre en evidence en selectionnant
les etoiles par leurs caracteristiques physiques dans une region du ciel Pec	 Les asso
ciations apparaissent comme des groupes detoiles bleues tres brillantes entourant un ou
plusieurs amas ouverts quon appelle les noyaux de lassociation Formees detoiles de type
O B de grande luminosite donc de vie courte les associations dessinent la population
des bras
  Observations vers   Cen
Nous avons tout dabord voulu valider la methode destimation des distances developpee
dans Man	 en eectuant des observations dans une direction traversant les bras spi
raux pour laquelle une estimation de distance etait deja connue La direction de  Cen a
 

 Les associations stellaires
ete etudiee a la n des annees 
 Ard  par A Ardeberg et

E Maurice lun des membres
de la collaboration EROS Cette zone correspond a un complexe de jeunes etoiles centre
sur HD  de coordonnees galactiques l  	

  b   

  connu sous le nom
IC  pres de letoile  Cen Cette association est situee dans le bras de la Carene Ce
bras est vu tangentiellement donc sur une grande profondeur
Le catalogue ARMA
Une etude spectrophotometrique a ete eectuee sur un lot de   etoiles ce lot est
connu sous le nom de catalogue ARMA Ard  Le spectre des etoiles permet dobte
Groupe Nombre detoiles Distance kpc Type spectral
Groupes stellaires
Groupe proche   
 A
Groupe  etoiles    A
Nord   OB
I    OB
II     OB
III   OB
,bord brillant/   OB
IV  
 
 OB
etoiles de champ       d     
Tab     Les groupes stellaires dans la direction de lamas IC 
 Pour chaque groupe sont
indiques le nombre detoiles et la distance estimee Les deux premiers groupes sont
constitues detoiles de type A
 les autres detoiles de type OB dapr es Ard	
nir leur magnitude absolue la photometrie en ltre standard UBV donne la magnitude
apparente le rougissement et donc labsorption
Les auteurs regroupent ces etoiles en plusieurs concentrations repertoriees dans le
tableau   Il appara#t ainsi  groupes  lun proche constitue detoiles de type A situe
sur le bord interne du bras lautre situe a une distance denviron kpc constituant lamas
apparent Les auteurs ont aussi etudie des etoiles de champ situees a des distances allant
de   a   kpc
Nos observations
Dans la nuit du   mai  		 nous avons eectue des cliches de cette region avec
dierents temps de pose  
 s 
 s et  
 s Sur les   etoiles du catalogue 	
 ont ete
retrouvees sur les CCD  et  Les etoiles non retrouvees saturent sur les CCD meme avec
un temps de pose de 
 secondes et sont donc inutilisables Certaines etoiles du catalogue
nont pas de mesure de distance Finalement cest sur un lot denviron 
 etoiles que nous
allons travailler
  
 Estimation de la distance des populations detoiles suivies
La gure  en haut a gauche montre le diagramme couleurmagnitude des etoiles
observees par EROS environ 
 


 sur les CCD  et  Les etoiles retrouvees du
catalogue ARMA sont reperees sur ce diagramme par des gros points Le diagramme
couleurmagnitude en ltres standards V BV des etoiles du catalogue est represente
en haut a droite Pour chaque etoile du catalogue on represente sur le bas de la gure
 la relation entre la distance des etoiles du catalogue et la couleur en unites EROS
ou lexces de couleur EBV relie a labsorption interstellaire par A  EB  V  On
peut remarquer sur les gures du bas lexistence dun groupe detoiles proches  il sagit
des etoiles de type A des deux premieres lignes du tableau   Ces etoiles sont moins
chaudes que les etoiles de type O et donc plus rouges valeurs plus elevees de BV ou
B
EROS
 R
EROS
 Les etoiles de champ quant a elles sont reparties en distance et en
rougissement
Il savere donc que les etoiles etudiees parArdeberg et Maurice constituent un echantillon
detoiles non representatif de la population suivie par EROS et ne peuvent etre utilisees
pour estimer la distance moyenne des etoiles observees par EROS Les etoiles de ce ca
talogue essentiellement de type O et B sont chaudes et tres brillantes et plus bleues que
les autres etoiles de meme luminosite du catalogue et les etoiles etudiees par EROS Ces
etoiles semblent ainsi etre bien en avantplan Les etoiles de ces agregats sont en eet
situees a des distances inferieures a  kpc alors que les auteurs indiquent des mesures
eectuees sur des etoiles dont les distances setalent jusqua   kpc
 Les associations stellaires dans la litterature
Une source de references a ete trouvee dans la these de D Russeil Rus	a de lobser
vatoire de Marseille dirigee par YM Georgelin Cette these porte sur une etude multis
pectrale des regions dhydrogene ionise dans la Galaxie Les observations dans la raie H

du groupe de lobservatoire de Marseille sont associees a la determination des distances
a partir de donnes photometriques tirees de la litterature
Une grande part des champs repertories dans cette these provient de nombreux articles
Lamas IC  decrit dans Ard  en fait partie Dans cette these plusieurs directions
detude nous interessent particulierement
Observations proches de  Mus 
l   


La reference Cor traite de letude de 	 etoiles du type O B vers la direction
l  


 b   

  donc proche de nos champs  Mus Ces etoiles ont des magnitudes
qui ne depassent pas   soit pour nous des etoiles tres brillantes 1 La distance de ces etoiles
est de  a  
 kpc Le coecient dabsorption augmente rapidement avec la distance au
Soleil et atteint une valeur de  magnitudes a environ  kpc du Soleil au niveau du bras
 
 Les associations stellaires
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
Etude de la direction de  Cen En haut  a gauche
 est montre le diagramme couleur
magnitude
 en unites EROS pour les etoiles des CCD  et  Les gros points 
representent les etoiles retrouvees du catalogue ARMA
 les etoiles  celles des deux
premiers groupes du tableau  et les carres   les etoiles de champ En haut  a
droite
 on montre le diagramme V vs B   V des etoiles du catalogue ARMA En
bas on donne la relation entre la distance des etoiles du catalogue et leur couleur en
unites EROS  a gauche ou leur exc es de couleur EBV  a droite NB Certaines
etoiles du catalogue ARMA nont pas destimation de distance
du Sagittaire Ce coecient semble alors rester a peu pres constant jusqua  kpc
Cette direction est pratiquement tangente au bras appele EcuCroix point de tangence
en l    

 situe a une distance estimee a  kpc cf Geo et Rus	b La gure
 
 Estimation de la distance des populations detoiles suivies
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Soleil
Centre Galactique
Fig    Complexes stellaires issus de Geo	 dans la direction de 	 Mus
 montre les complexes stellaires dans cette direction
Observations vers  Nor l   


La reference Muz traite de letude de    etoiles de type O B dans la direction de
Norma l  

 b  


  La ligne de visee etudiee dans cet article traverse le bras du
Sagittaire a environ  kpc du Soleil Le bras de Norma est aussi traverse tangentiellement
et ses etoiles sont entre  et  
 kpc Le coecient dabsorption augmente rapidement avec
la distance au Soleil et atteint une valeur de  magnitudes a environ  kpc du Soleil
au niveau du bras du Sagittaire Ce coecient semble alors rester a peu pres constant
jusqua  kpc La distance du point de tangence du bras de Norma l  

 est estimee
Geo	 a  kpc en adoptant une distance SoleilCentre Galactique de  kpc La
gure  montre la repartition des complexes stellaires sur la ligne de visee
 
 Les associations stellaires
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Fig    Le mod ele  a quatre bras superpose  a lensemble des complexes repertories Les direc
tions visees par EROS II sont representees par les lignes droites Le cercle centre
sur le Soleil de rayon  kpc coupe les lignes de visee vers 	 Mus resp  Nor et 

Sct  a proximite du point de tangence du bras de lEcuCroix resp NormaCygne et
EcuCroix gure adaptee de Rusa	
 De linter	et de letude des associations pour EROS
Les conclusions que lon peut tirer de letude de ces associations sont les suivantes

Etudier une association specique nest pas utile car ses etoiles peu nombreuses tres
brillantes et tres bleues sont peu representatives des populations stellaires etudiees par
EROS II Par contre les modeles de bras de la Galaxie obtenus a partir dun catalogue
dassociations O B permettent dobtenir les distances de ces bras Les lignes de visee du
 
 Estimation de la distance des populations detoiles suivies
programme Bras Spiraux ont ete choisies dans les directions des points de tangence
des bras pour le grand nombre detoiles que lon peut y surveiller Les distances des bras
sont en accord avec les estimations obtenues par Man	 On peut remarquer aussi que
nos lignes de visees traversent plusieurs bras ce que semble conrmer la presence de deux
sequences principales dans nos diagrammesCouleur Magnitude Enn cette recherche
bibliographique nous apporte des indications sur labsorption interstellaire dans nos lignes
de visees Cette absorption dans des directions proches de celles visees par EROS II
atteint rapidement  a  magnitudes apres  kpc au niveau du premier bras rencontre
ici SagittaireCarene Labsorption reste constante jusquau deuxieme bras situe vers 
kpc
 Recherche detoiles variables periodiques
La designation    detoiles variables  est attribuee aux etoiles dont la luminosite evolue
au cours du temps Cette categorie comprend donc lensemble des etoiles dont la luminosite
uctue pour des raisons dinstabilite de leur structure interne etoiles pulsantes eruptives
 mais aussi les    variables geometriques  binaires a eclipses ou loccultation dune
composante par lautre provoque une variation periodique de la luminosite Le tableau
 presente dierentes classes detoiles variables parmi les plus courantes Certains types
detoiles periodiques comme les cepheides peuvent etre utilises comme indicateur de
distance la luminosite absolue dun indicateur de distance etant supposee connue la
mesure de sa luminosite apparente permet dobtenir sa distance
Parmi la grande variete de variables pulsantes cf table  nous restreindrons notre
recherche aux cepheides et aux RR Lyr$ objets indicateurs de distance robustes qui
ont deja fait lobjet detudes dans EROS Bea	 Bau	  Nous presentons cidessous
une revue sommaire des proprietes physiques de ces etoiles basee sur la revue de Tanvir
Tan
 et sur la these de F Bauer Bau	 de recherche de cepheides dans les Nuages de
Magellan dans EROS II
  Proprietes physiques
Les cepheides
Les cepheides sont des etoiles pulsantes de type spectral F a K de magnitude ab
solue M
abs
  et massives de  a  
 M

 nommees dapres leur prototype Cep
Elles presentent des durees de vie relativement courtes quelques centaines de millions
dannees font partie des etoiles de Population I et sont donc observees pres des zones de
formation stellaire elles devraient donc etre presentes dans les bras spiraux de la Galaxie
Au cours de leur evolution les etoiles peuvent franchir une zone bien denie du dia
gramme de HerzsprungRussel HR appelee bande dinstabilite se presentant comme
 
 Recherche detoiles variables periodiques
Classe Designation Periode j Amplitude mag Type
Pulsantes
C

Cepheides classiques  
 
 FK
C
S
Cepheides de type S   
 
 
 FK

Sct
Delta Scuti 
 
 dF
C
W
W Virginis  
 
 FK
RV ab RV Tauri 
 
 
 FGK
RRab RR Lyr$ asymetrique 
 
  AF
RRc RR Lyr$ sinuso)#dale 
 

 AF
M Mira 
 


  M

Eruptives
Nr Nov$ recurrentes  

 ans  dFdG
UG U Geminorum 



  dG
RCB R Coron$ Borealis  


  	 Fr
Geometriques
EA Algol 
j ans 
 KB
EB Beta Lyr$ 
 
 
 KB
EW W Ursa Majoris 
 

 KB
Tab    Dierentes classes et type detoiles variables dapr es Gri	
une bande de temperature denviron  


 K de largeur dans laquelle leur enveloppe
devient instable Apres avoir brule son c2ur dhydrogene une etoile evolue hors de la
sequence principale et parcourt le diagramme HR cf gure  jusqua la branche des
geantes rouges Une etoile susamment massive comme cest le cas pour les cepheides va
alors commencer a bruler lhelium present dans son c2ur la temperature de lenveloppe
va diminuer et letoile va de nouveau parcourir le diagrammeHR Cette seconde traversee
du diagramme seectue plus lentement et letoile peut passer un temps important dans
la bande dinstabilite
Le mecanisme de pulsation des cepheides ne sera pas decrit ici voir Bau	 par
exemple Precisons simplement que le rayon de letoile varie et quil est possible detablir
une relation entre la periode de pulsation la luminosite et la temperature de letoile Cette
relation est appelee relation PeriodeLuminositeCouleur PLC et peut secrire sous la
forme 
a logP   bM
R
 cRB  const  
ou P est la periode de pulsation M la magnitude absolue de letoile et RB sa couleur
Ainsi la projection de la relation PLC dans le plan periodeluminosite appelee relation
PeriodeLuminosite permet dobtenir la luminosite absolue de la cepheide a partir de
la periode mesuree cf gure 	 Cette relation presente une dispersion intrinseque
provenant de la largeur de la bande dinstabilite
 
 Estimation de la distance des populations detoiles suivies
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Fig  	  Diagramme HR stylise La sequence principale sur laquelle se trouve la majorite des
etoiles est indiquee en gris fonce La ligne noire presente la trajectoire dune cepheide
dans le diagramme HR au cours de sa vie  partant de la sequence principale
 elle
rejoint lamas des geantes rouges apr es avoir brule son c#ur dhydrog ene puis lors
quelle a brule lhelium present dans son c#ur
 elle va quitter lamas et traverser une
deuxi eme fois la bande dinstabilite gure tiree de Bau	
Il existe deux types principaux de cepheides  Les cepheides classiques ont des courbes
de lumiere presentant une augmentation abrupte du ux durant environ 
 de la periode
suivie dune diminution lente du ux sur le reste de la periode La periode des cepheides
classiques connues est comprise entre   et  

 jours environ un exemple de courbe de
lumiere typique est montre sur la gure 	 Les Scepheides ont une courbe de lumiere
tres proche dune sinuso)#de et elles ont des amplitudes plus petites que les classiques
avec des periodes nexcedant pas une dizaine de jours cf gure 	 Pour une meme
luminosite les periodes des Scepheides sont plus courtes dun facteur 
 par rapport
aux cepheides classiques Pay
Les proprietes de la forme des courbes de lumiere des cepheides sont des parametres ob
servables qui ne sont pas aectes par le rougissement ou la distance Wel	 La decomposition
de la courbe de lumiere en serie de Fourier permet donc de distinguer les Scepheides des
 
 Recherche detoiles variables periodiques
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Fig  
  Les relations PeriodeLuminosite vues par EROS  sur le SMC pour les cepheides
classiques representees par des  et les Scepheides representees par des  gure
tiree de Bea	
cepheides classiques On adopte la decomposition en elements de Fourier suivante Bau	 
F luxt  A


M
X
l
A
l
cos


P
lt t

  
l


On denit alors le rapport damplitude du mode k par rapport au mode l par 
R
kl

A
k
A
l
k  l 
Le rapport entre les amplitudes des deux premieres harmoniques R

 A

A

permet de
distinguer les cepheides classiques des Scepheides
La reference Fer	 regroupe les caracteristiques denviron 

 cepheides repertoriees
dans la Galaxie La position de ces cepheides dans la Galaxie peut etre visualisee sur
la gure  
 Certaines se trouvent dans les directions vers lesquelles nous visons mais
aucune ne se trouve dans nos champs dont les directions sont montrees sur la gure
 
 La gure    montre la distribution en periode et en distance pour ces cepheides
galactiques La tres grande majorite des cepheides de ce catalogue se situent dans le
voisinage du Soleil a moins de  kpc
 	
 Estimation de la distance des populations detoiles suivies
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Fig     Position et distance des cepheides connues dans la Galaxie Le Centre Galactique

represente par une croix
 est  a  kpc du Soleil situe au centre de la gure  a la
croisee des lignes de visee On represente nos directions de visee  et  Sct
 
Nor
 	 Mus ainsi que  Cen qui a ete decrite au x gure etablie  a partir du
catalogue Fer	
Les RR Lyr
Les RR Lyr$ sont des etoiles variables de courte periode de 
 a   jour de magnitude
absolue M
abs
 
  cestadire beaucoup moins brillantes que les cepheides ayant une
amplitude de pulsation comprise entre 
 et  magnitudes et de type spectral A a F
Ce sont des etoiles vieilles de population II avec une masse typique de 
 M

 Leur
mecanisme de pulsation ressemble a celui des cepheides mais leur centre est plus dense
 

 Recherche detoiles variables periodiques
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Fig      Caracteristiques des cepheides connues dans la Galaxie essentiellement ici des
cepheides classiques  en haut  a gauche distribution de periode en jours
 en haut
 a droite amplitude de variation en bande V et en bas distribution de la distance
en kpc gures etablies  a partir du catalogue Fer	
tandis que leur enveloppe est de faible densite Deux types de RR Lyr$ sont observees
les RRab qui comme les cepheides classiques pulsent dans leur mode fondamental et les
RRc qui comme les Scepheides pulsent dans un mode premier harmonique
 Recherche de cepheides dans EROS
Les cepheides sont des indicateurs de distance robustes La connaissance de leur
periode permet de conna#tre leur luminosite absolue et donc leur distance De plus ces
  
 Estimation de la distance des populations detoiles suivies
etoiles sont jeunes et devraient donc etre presentes dans les bras spiraux de la Galaxie
Ainsi la recherche de tels objets doit nous permettre daner notre connaissance de la
distance des populations stellaires suivies par EROS II dans le programme Bras Spi 
raux
Les cepheides etant intrinsequement tres brillantes elles produisent des images sa
turees avec les temps de pose standard de  
 s utilises dans la recherche de microlentille
gravitationnelle cf chapitre  pour la description du programme Bras Spiraux Il a
donc ete necessaire deectuer un nouveau programme de prise de donnees specique a
la recherche de cepheides avec des temps de pose adaptes   s
Mise au point du programme dobservation
Avant dentreprendre ce programme de recherche specique nous avons eectue des re
cherches bibliographiques pour estimer le nombre de cepheides que nous pouvions esperer
trouver Dans Cal	  il est fait reference a une recherche dans 	 degres carres vers les
regions de la Croix du Sud l  	

 b  


 
 et du Centaure l  


 b  


 
dans un ensemble denviron 

 


 etoiles Les auteurs annoncent la decouverte dune
dizaine de candidats cepheides Dans Met	 les auteurs surveillent  degres carres pres
de l  


 b  


 avec un million detoiles et annoncent la decouverte de  
 cepheides
Une campagne dessai a donc ete entreprise pour tenter dobtenir une dizaine de
cepheides en surveillant  degres carres  vers  Mus et  vers  Nor Les champs
utilises pour cette recherche et les resultats relatifs a chaque champ sont repertories dans
le tableau  Lechantillonnage de prises de vues souhaite est de  points par nuit es
paces dau moins  heures ce qui nous rend sensible aux courtes periodes La base de
temps est denviron  

 jours et le nombre de cliches est en moyenne de 
 soit un
echantillonnage eectif de  points toutes les trois nuits Un tel programme prend alors

 minutes supplementaires chaque nuit soit un accroissement denviron 
 du temps
imparti ordinairement au programme Bras Spiraux
Preselection des etoiles
Lalgorithme de recherche de periodicite necessitant un temps de calcul important
nous preselectionnons tout dabord les etoiles les plus variables Pour cela nous utilisons
les ltres  c et  d decrits au chapitre 
Rappelons que le ltre  c compare la dispersion des mesures 
mes
le long de la
courbe de lumiere de ux de base
(
 dune etoile a la resolution photometrique moyenne
 
resol
 des etoiles de meme ux on construit la variable 
 

mes

(

  
resol

 
 Recherche detoiles variables periodiques
Ce rapport sera en principe eleve si letoile na pas un ux constant Le ltre  d est base
sur un test de conformite test de KolmogorovSmirnov de la distribution des mesures
a la distribution attendue dans lhypothese dune etoile stable dont les ux sont mesures
avec des erreurs gaussiennes A ce test on peut associer un niveau de conance P
KS
qui
est petit si letoile nest pas de ux constant
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Fig     Acceptance des ltres c et d sur des evenements simules avec un ux constant
ligne pleine ou avec une variation sinusodale en trait tirete
 en fonction de
lacceptance sur les donnees En haut on montre cette acceptance sur des champs du
LMC sur lesquels on represente de plus lacceptance sur des cepheides connues En
bas est representee lacceptance pour le programme Bras Spiraux Lintersection
entre le trait vertical et laxe des abscisses resp avec les courbes donne lacceptance
sur les donnees resp evenements simules ou cepheides pour les coupures adoptees
 
 Estimation de la distance des populations detoiles suivies
Pour calculer les acceptances de ces ltres nous simulons des courbes de lumiere en
ajoutant une variation sinuso)#dale au ux de vraies etoiles de la maniere suivante 

 Le ux de base
(
 de letoile est pris egal au ux de reference de letoile utilisee
	 la periode de variation P est tiree de maniere uniforme entre 
 et 
 jours
 lamplitudeA de variation en fraction du ux de base est tiree de maniere uniforme
entre 
 et  
 la phase de la variation  est tiree de maniere uniforme entre 
 et 
La forme de la courbe de lumiere simulee est ainsi 
F lux
sinus
t  F luxt  A
(
 sin

t
P
 


ou F luxt est le ux de letoile mere pour la mesure a linstant t
Champ Tm
 Tm  Gn
 Gn Gn Gn	 Total
b


        	
l



 
	 
   		
* etoiles 
   
  	 	 
 
 	 	 	
    	
Filtre  	  	 
 	              


variables periodiques     
 
 	 	

examen visuel    
  	       	 		
Candidats Cep  	      
dont C

     
 
 
 
dont C
S
      
   
candidats rejetes           
RR    
    

EA          	  
EB      
   	
EW     
  
Tab    Programme de recherche de cepheides dans les bras spiraux Pour les  champs sont
donnes successivement le nombre detoiles suivies
 les etoiles selectionnees par le
ltre
 par le programme de recherche de periode
 puis apr es examen visuel
 et enn
par categorie voir table  pour la signication des notations
La campagne de recherche de cepheides vers les Nuages de Magellan decrite dans
Bau	 a permis deectuer un suivi photometrique de 
 cepheides vers le LMC et de

 vers le SMC Notre programme de recherche ayant des caracteristiques identiques
nous avons pu verier que les criteres de selection que nous appliquons selectionnent les
cepheides connues La gure   montre la variation dacceptance de chaque ltre en
fonction de lacceptance sur lensemble des donnees pour les champs du LMC et pour les
champs du programme Bras Spiraux
 
 Recherche detoiles variables periodiques
Une courbe de lumiere sera selectionnee comme netant pas de ux constant si 
Filtre 
c  R  

 B  

 
    	
ou si
Filtre 
d  P

KS
R  P

KS
B    

 
   

Les acceptances pour ces coupures sont donnees sur la gure   par lintersection du
trait vertical avec labscisse et les dierentes courbes Ainsi les cepheides connues vers le
LMC sont toutes selectionnees mais ce sont des etoiles brillantes damplitude superieure
a 
 lacceptance sur les courbes de lumiere simulees avec une variation de ux si
nuso)#dale est de lordre de 	
 lacceptance sur les donnees est denviron  pour le
ltre  c de  pour le ltre  d et le recouvrement entre les deux ltres correspond a  des
donnees Au total a partir dun lot de 
   etoiles 
 
 sont selectionnees soit
environ  
 Cest sur ce lot detoiles que va etre appliquee une recherche systematique
de periodicite dans les variations de ux
Lalgorithme de recherche de periode
La methode consiste a rechercher sil existe des periodes &t telles que les mesures de
ux F luxt ordonnees selon la phase 
    partie fractionnaire

t
&t

   
presentent des variations signicatives lentes selon cette meme phase Dans la suite on
parlera de courbe replie selon une periode donnee pour evoquer la courbe de variation de
ux dune etoile en fonction de la phase

 Choix des p eriodestest 	 Si T est la duree totale des mesures et &t une periodetest
alors le changement de phase  induit par une variation t de la periodetest apres T&t
cycles cestadire a la n de la periode est donne par 

t

T
&t

 
Pour etre certain dechantillonner susamment selon la periodetest il faut faire en sorte
que la variation totale de phase sur la duree T soit petite devant  lorsquon passe
dune periodetest a la suivante Apres essais nous avons pu nous assurer que le choix de
lintervalle
t 
&t

 
T
  

 

  
 
 Estimation de la distance des populations detoiles suivies
entre la periodetest &t et la suivante ne risque pas de faire manquer une periodicite
eventuelle de la courbe de lumiere pour laquelle une structuration serait aisement detectable
par la methode exposee cidessous

 Un echantillonnage plus n est adopte lorsquon sou
haite aner la mesure dune periode detectee lors dun premier passage

 Critere de d etection d etoile p eriodique 	 Le fait quune courbe repliee presente une
modulation globale se traduit par une petite dispersion moyenne des ux par rapport
aux ux interpoles a partir des mesures immediatement voisines Apres quelques essais
nous avons choisi de partir de la variable suivante dont les proprietes nous permettront
dattribuer une probabilite a lexistence dune periode de variation
	


X
N mesures

F lux
i
 InterpF lux
i 
 F lux
i


i


  
ou
 les indices i sont ordonnes selon les phases 
i
croissantes
 le ux interpole est donne par 
InterpF lux
i 
 F lux
i
  F lux
i 
R
i
 F lux
i
 F lux
i 
   
avec R
i

	
i
 	
i
	
i
 	
i

 lecart standard 
i
tient compte de lincertitude 
i
sur la mesure i et sur les mesures
interpolees i  et i  


i
 

i
  R
i




i 
R

i


i
   
Il sagit la dun pseudo	

qui peut sinterpreter comme le 	

de lensemble des mesures
paires par rapport a la ligne brisee joignant les mesures impaires additionne au 	

de
lensemble des mesures impaires par rapport a la ligne brisee joignant les mesures paires
En pratique nous additionnerons les 	

obtenus dans les deux couleurs En labsence
dune couleur la variable reste denie
La distribution de cette variable estimee pour chaque periodetest est tres dierente
selon que la courbe de lumiere est periodique ou non En eet si une etoile est stable alors
le repliement de la courbe de lumiere ne jouera pas dautre role que celui de    melanger
les cartes  en changeant lordre de succession des mesures utilisees pour le calcul La
distribution des estimations de 	

constitue alors un ensemble de realisations aleatoires
de 	

une realisation par periodetest qui tend vers une gaussienne de moyenne N
nombre de points de mesure et de variance 

 N dans la limite ou N est grand
 Parcourir les periodes tests selon cette regle est equivalent a parcourir les frequences tests avec un
pas constant de T 
 
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Cette propriete mathematiquement exacte meme dans le cas present ou il ne sagit pas
dun 	

par rapport a une courbe donnee a ete soigneusement veriee sur une simulation
de courbes de lumiere avec incertitudes de mesure connues
Pour une etoile periodique la plupart des valeurs de 	

sont tres elevees les variations
dune mesure a la suivante sont non correlees et grandes par rapport aux incertitudes
sauf lorsque la courbe de lumiere est repliee selon des periodes multiples de la periodicite
de letoile La distribution des estimations de 	

est alors constituee dun pic principal
lorsque la periodetest donne une suite de points non correles avec quelques valeurs
nettement plus basses de lordre de N obtenues lorsque la periodetest donne une courbe
repliee    structuree  Lexistence de ces points tres ecartes dune population globale va
constituer un critere de selection detoiles variables

 Variable r eduite 	 A partir du 	

qui vient detre deni on compose la variable reduite 
x 
	

  	


 	

 N

 
p
N
  
ou  	

 est la moyenne des realisations de 	

sur lensemble des periodestest Dans
le cas dune etoile stable la distribution de cette variable est une gaussienne centree
en zero et de variance un En eet si les erreurs sont bien estimees alors le premier
denominateur vaut   et la variance du premier numerateur est 

 N  En revanche si
les erreurs sont globalement divisees par une constante alors le premier denominateur a le
meme eet quune renormalisation globale des erreurs puisquil est egal au carre de cette
meme constante Nous avons verie pour une serie detoiles stables simulees et reelles que
les distributions de cette variable reduite x se comportent eectivement comme prevu
gaussiennes centrees en zero et de largeur un

 Probabilit e de stabilit e dune  etoile 	 Soit x
min
la plus petite realisation de x Pour une
etoile stable la probabilite dobtenir une valeur de x inferieure ou egale a x
min
dans un
ensemble de N
test
realisations une realisation par periodetest est 
P x  x
min
jN
test
realisations    P 
 realisation  x
min
jN
test
tirages
  

 
 
p

Z
x
min
 
e
 x

 
dx

N
tests
 
  

 
N
tests
p

Z
x
min
 
e
 x

 
dx


 	
lorsque la probabilite que nous calculons est tres petite On a alors 
P x
min
 N
test
 
N
test

erfc

x
min
p


  

 
 Estimation de la distance des populations detoiles suivies
Pour une etoile presentant des variations periodiques il existe une periodetest pour la
quelle x est signicativement plus petit que les autres valeurs et cette probabilite devient
alors extremement petite La gure   montre la distribution de probabilite obtenue
pour un echantillon de quelques centaines detoiles
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Fig     Distribution de   logP x
min
 N
test
 pour les donnees Lhistogramme en noir
montre les courbes de lumi ere selectionnees
Nous appliquons cet algorithme de recherche de periodicite sur toutes les etoiles
selectionnees par le ltre et demandons 
P x
min
 N
test
   

 
   
Un ensemble de 	
 etoiles est ainsi selectionne cf tableau  comme presentant une
periodicite signicative Toutes ces courbes de lumiere ont ete inspectees visuellement et
un niveau de qualite leur a ete attribue Environ 	

 etoiles sont alors conservees comme
etant dune qualite susante Elles sont ensuite cataloguees suivant le type de variabilite
reconnu cf tableau  La grande majorite des variables sont soit de type binaire a
eclipses soit des variables de longue periode le plus generalement rouges et brillantes
comme on peut le voir sur le diagramme couleurluminosite de la gure  
 
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Fig     Les etoiles variables trouvees vers 	 Mus  a gauche et vers  Nor  a droite Figures du
haut  diagrammes couleurmagnitude pour toutes les etoiles Figures du milieu  dia
grammes couleurmagnitude pour toutes les etoiles variables Les croix representent
les cepheides classiques
 les gros points  les Scepheides Les grosses etoiles 
representent les RR Lyr Figures du bas  diagrammes periodeluminosite pour les
etoiles variables selectionnees
 	
 Estimation de la distance des populations detoiles suivies
 Distance des variables pulsantes
Selection des cepheides
De par ce classement visuel un total de  candidats cepheides est trouve Sur leurs
courbes de lumiere une decomposition en serie de Fourier est appliquee et on calcule le
coecient R

donnant le rapport entre les amplitudes des deux premieres harmoniques
On represente sur la gure   ce parametre R

en fonction de la periode
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Fig     Separation des Scepheides et des cepheides classiques dans le diagramme R


Periode Les Scepheides sont situees endessous de la ligne Les grosses etoiles
representent les cepheides classiques et les petits points les candidats nayant pas
satisfait le crit ere sur lamplitude et la periode
 Les Scepheides presentent une valeur de R

plus faible que les cepheides classiques
Une cepheide sera consideree comme Scepheide si Bau	 R

 
 
 
P j
Sur le lot de  candidats  courbes de lumiere sont alors selectionnees comme
candidats Scepheides
 Le tableau  et la gure    nous indiquant quil ny pas ou tres peu de cepheides
classiques damplitude inferieure a 
 et de grandes periodes nous demandons
que lamplitude de variation soit superieure a 
 magnitude et que la periode soit
inferieure a 
 jours On evite ainsi davoir un echantillon pollue par dautres va
riables Il nous reste alors  candidats cepheides classiques
 

 Recherche detoiles variables periodiques
Les courbes de lumiere des dierents candidats sont presentees sur les gures   et  
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Fig     Courbes de lumi ere en R
EROS
de  cepheides classiques trouvees dans les directions
de 	 Mus et  Nor Les courbes sont montrees apr es repliement sur leur periode
Les ordonnees donnent une variation de une magnitude
De la meme fa"con on selectionne un lot de RR Lyr$ Les courbes de lumiere de
certaines dentreelles sont presentees sur la gure  
Estimation de la distance des candidats
Une fois ce lot de   cepheides de qualite obtenu il nous reste a determiner leur dis
tance La magnitude apparente m
app
dune etoile depend de trois variables  sa magnitude
absolue M
abs
 sa distance D
s
en pc lextinction stellaire Ad due aux poussieres inter
stellaires situees entre letoile et nous 
m
app
 M
abs
 logD
s
    Ad 
  
 Estimation de la distance des populations detoiles suivies
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Fig     Courbes de lumi ere en R
EROS
des  Scepheides trouvees dans les directions de 	
Mus et  Nor Les courbes sont montrees apr es repliement sur leur periode Les
ordonnees donnent une variation de  magnitude
La quantite A est reliee a lexces de couleur EB  R ou rougissement dans les ltres
EROS par


A   EB  R 
Les cepheides ont une couleur moyenne intrinseque dans les ltres EROS de  
 
pour les cepheides classiques et  
   pour les Scepheides Bau	 On peut alors
 Le calcul precis prend en compte la temperature des etoiles et est decrit dans Man
 
 Recherche detoiles variables periodiques
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Fig   	  Courbes de lumi ere en R
EROS
de  RR Lyr trouvees dans les directions de 	 Mus
et  Nor Les courbes sont montrees apr es repliement sur leur periode
calculer lexces de couleur de chaque cepheide par 
EB  R 
 
B
EROS
R
EROS
 
  pour les cepheides classiques
B
EROS
R
EROS
 
   pour les Scepheides

La magnitude absolue M
abs
Rouge
des cepheides est obtenue a partir de leur periode de
variation Nous utilisons pour cela la relation PeriodeLuminosite trouvee par Bau	
avec les cepheides du LMC pour les ltres EROS II 
M
abs
Rouge
      	  logP  pour les cepheides classiques 
M
abs
Rouge
         logP  pour les Scepheides 
 
 Estimation de la distance des populations detoiles suivies
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Fig   
  Distance des cepheides trouvees vers 	 Mus et  Nor en fonction de la periode  a
gauche
 et en fonction du rougissement  a droite La relation distancerougissement
est aussi montree pour les cepheides du catalogue Fer	
De la mesure de la magnitude apparente et a laide des relations  et  on obtient
les distances de chaque cepheide Lerreur sur les distances est estimee a partir de la
dispersion de couleur intrinseque des cepheides correspondant a la largeur de la bande
dinstabilite Dans les ltres EROS cela correspond a une erreur sur la couleur de 
 
magnitude Le tableau  donne les distances individuelles de chaque cepheide On peut
noter que pour trois dentre elles on trouve des distances elevees d  
kpc courbes de
lumiere d e et f de la gure   Ce ne sont probablement pas des cepheides Les
autres se repartissent en deux groupes lun est proche a une distance denviron  kpc
lautre groupe correspond a une distance moyenne de   kpc La gure  	 a gauche
presente la distribution de la distance estimee des cepheides situees a moins de 
 kpc en
fonction de leur periode On peut remarquer que a une distance donnee lextinction A
est tres dispersee aussi bien pour les cepheides trouvees par EROS II que pour celles du
catalogue Fer	 ce qui illustre bien les grandes variations de labsorption interstellaire
dune direction a une autre
 Resume des dierents travaux abordes
Trois methodes de determination de la distance des etoiles observees par EROS II
dans le programme Bras Spiraux ont ete abordees Un calcul na)#f sappuyant sur le
modele de densite du disque et utilisant la fonction de luminosite des etoiles dans le
voisinage solaire montre que les etoiles suivies par EROS II pour la plupart proches de
 
 Resume des dierents travaux abordes
Champ type R
EROS
Pj B
EROS
R
EROS
AR d
Tm  C

   
  
 	       
Tm
 C

 
	
   
    	 
 
Tm
 C

  	  	 
	    
 
Gn
 C

  
         
 
Tm  C
S
 
    
    
     
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S
  	  	 
 

 
      	
Tm  C
S
   
 
    
       
Gn C
S
 	 
 
 

      
Gn C
S
  
  
    
   
Tm  C
S
 	  
	  	    
Tm  C
S
   

	 
     
  	
Gn
 C
S
     

  

   
  
Tab    Estimations individuelles des distances des cepheides trouvees dans le programme
Bras Spiraux Pour chaque cepheide on donne le champ dans lequel elle a ete
trouvee
 sa magnitude en R
EROS

 sa periode en jours
 sa couleur en ltre EROS

le coe cient dextinction A en R
EROS
et sa distance Les candidats sont presentes
par classe C

ou C
S
 et par periode croissante
la limite de detection se situent en majorite autour de  kpc
Une seconde approche a ete dutiliser les associations detoiles O B qui sont des tra
ceurs bien connus des bras spiraux Une etude dune association bien particuliere na pas
permis detablir de resultats utiles pour notre probleme Par contre des recherches biblio
graphiques ont permis de trouver des catalogues dassociations dans dierentes directions
Les distances des bras observes sont en accord avec les estimations de Man	 De plus
on peut constater sur les gures  et  que les lignes de visee vers  Mus traversent
trois bras  lun vers  kpc bras du Sagittaire le deuxieme vers  kpc EcuCroix
et a nouveau le bras du Sagittaire vers   kpc Les lignes de visee vers  Nor traversent
le bras du Sagittaire vers  kpc puis le bras EcuCroix vers  kpc et enn le bras de
NormaCygne vers  kpc
Enn un programme dobservation a ete mene a bien pour rechercher des cepheides
Une dizaine de candidats cepheides ont ete trouves dans les directions de  Nor et 
Mus Ces objets semblent se repartir en deux groupes lun proche  kpc et un second
plus eloigne vers   kpc Ces deux groupes pourraient tracer la population des bras spi
raux Ces resultats ne permettent pas a lheure actuelle de corroborer ou dinrmer les
resultats de Man	 Plus de cepheides sont necessaires par exemple en etudiant les +
des champs restants mais nous avons vu que cela necessiterait de doubler le temps alloue
ordinairement au programme Bras Spiraux
Ainsi a lheure actuelle les dierents travaux entrepris pour estimer la distance des
etoiles du programme Bras Spiraux ne permettent pas de conna#tre avec precision les
 
 Estimation de la distance des populations detoiles suivies
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Fig    Estimation des distances dans le plan galactique Le Soleil se trouve au centre de
la gure
 les echelles sont en kpc Les directions observees par EROS II sont
representees On reporte sur ce graphique les complexes stellaires connus cercles
ouverts 
 les cepheides connues dans la Galaxie petits triangles  Le mod ele
 a quatre bras de Rusa	 est reporte Les cepheides trouvees dans ce chapitre sont
repertoriees par des gros points  et les estimations de distance du mod ele naf cf
x par des zones hachurees Toutes ces estimations sont en compatibles avec une
distance moyenne de  kpc Man	
 
 Resume des dierents travaux abordes
distributions de distance des etoiles pour les dierentes directions mais cellesci sont
comprises en majorite entre  et  kpc La distance moyenne de  kpc sera donc adoptee
pour les estimations de profondeur optique
 
 Estimation de la distance des populations detoiles suivies
 
 LES MICROLENTILLES GRAVITATIONNELLES  UN
OUTIL DINVESTIGATION DE LA STRUCTURE DE LA
GALAXIE
Au chapitre   nous avons vu que les evenements de microlentille gravitationnelle ob
serves vers le Grand Nuage de Magellan peuvent avoir deux interpretations 
 La premiere interpretation fait intervenir de la matiere noire
 La deuxieme interpretation ne fait pas intervenir de matiere noire mais necessite
dajuster les modeles de la Galaxie et+ou du LMC Par exemple lhypothese dun
disque maximal qui peut expliquer lessentiel de la courbe de rotation de la Galaxie
sans faire intervenir de halo sombre pourrait aussi expliquer lobservation dun
certain taux devenements de microlentille
Le sujet de cette these porte sur une meilleure connaissance de la structure de la Galaxie
en particulier de son disque Pour ce faire lexperience EROS II eectue un suivi pho
tometrique denviron 	 millions detoiles dans  directions du plan galactique eloignees du
Centre Galactique La description de ce programme appele programme Bras Spiraux
a ete faite au chapitre  Au chapitre  nous avons eectue une recherche devenements
de microlentille gravitationnelle sur ces etoiles et trouve  candidats Au chapitre  nous
avons decrit dierentes methodes destimation de la distance des populations stellaires
suivies par EROS II dans ces directions la distance moyenne de  kpc a ete retenue
Dans ce dernier chapitre nous allons interpreter les evenements de microlentille gra
vitationnelle dans le cadre de letude de la structure de la Galaxie Dans le x  nous
rappelons linteret de lutilisation de la profondeur optique et de la distribution de duree
des evenements Le x donne une description succincte des dierentes composantes de
la Galaxie et nous y presentons les dierents modeles utilises Au x nous comparons
nos estimations de profondeur optique et les distributions de duree des evenements aux
predictions des modeles
  La profondeur optique	 taux	 nombre devenements
Nous avons vu dans le chapitre  que la profondeur optique  represente la probabilite
quune etoile subisse a un instant donne un eet de microlentille avec une amplication
superieure a  Cette quantite possede lavantage detre independante de la distribution
 	
 Les microlentilles gravitationnelles  un outil dinvestigation
de la structure de la Galaxie
de masse et de vitesse des lentilles seule la distribution spatiale entre dans le calcul Il
nen est pas de meme lorsquon veut parler de nombre ou de taux devenements Pour
cela nous decrivons au prealable les dierentes distributions de masse et de vitesse des
lentilles puis nous decrirons le calcul de la distribution de duree du taux et du nombre
devenements attendus
   La distribution de masse des deecteurs
La distribution en nombre des deecteurs dans la gamme de masse MM  dM  a la
position r dune composante i de la Galaxie peut secrire 

dn
dM
rM

i
dM  gM
i

i
r
M
i
dM   
lindice i designant une composante galactique disque halo ou bulbe
La fraction gM
i
dM dobjets de masse dans la gamme MM  dM  relevant de la
structure i supposee independante de r est normalisee par 
Z
M
max
M
min
dMgM
i
     
La distribution totale du nombre de deecteurs en r peut secrire alors 
dn
dM
rM  gM
D

D
r
M
D
 gM
B

B
r
M
B
 gM
H

H
r
M
H
 
ou D B H representent respectivement le disque le bulbe et le halo
Le modele de masse le plus simple est celui ou tous les objets ont la meme masse soit 
gM  M M

 
ou  est la distribution de Dirac Un autre modele est celui de Salpeter 
gM  


M
M
min

 
 
M
HM M
min
  
ou 
 est appele la pente de la fonction de masse cf page   Les valeurs typiques de 

sont comprises entre   et  en  	 Salpeter Sal a obtenu une premiere valeur pour

 a savoir  
  La distribution de vitesse
La duree &t dun evenement sexprime en fonction de la masse M de la lentille de sa
vitesse transverse relative V
t
 de la distance D
s
de la source et du parametre x denissant
le rapport de la distance observateurlentille a la distance observateursource 
&t 
 
V
t
r
GM
c

D
s
x  x   
 	
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Fig  	   Rep ere galactique avec la position du Soleil La  eche indique le sens de rotation de
la Galaxie
Pour calculer la distribution de duree attendue des evenements nous devons conna#tre la
distribution de la vitesse transverse Pour le calcul de la vitesse relative du deecteur par
rapport a la ligne de visee les vitesses de lobservateur de la lentille et de la source se
combinent
Nous devons avant toute chose denir le repere utilise Les coordonnees de chaque etoile
sont donnees dans le repere galactique centre sur le Soleil par les valeurs de latitude et
longitude galactique b l et de hauteur z cf Fig   Nous denissons aussi un repere
direct en coordonnees cylindriques r  z centre sur le Soleil dont laxe r est dirige
vers le Centre Galactique laxe  est dirige dans le sens de la rotation du Soleil autour
du Centre Galactique et laxe z est dirige vers le pole nord galactique
Composition des vitesses
Notons

V



V
S
et

V
D
les vecteurs vitesses de lobservateur de la source et de la lentille
cf gure  La vitesse transverse du point dintersection i de la ligne OS avec un
plan situe en D
d
 xD
s
vaut 

V
i
T

h
  x

V

 x

V
S
i
T

La vitesse transverse de la lentille par rapport a la ligne de visee est donnee par 

V
T

h

V
D


V
i
i
T

h

V
D
   x

V

 x

V
S
i
T
 
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de la structure de la Galaxie
Les vecteurs vitesses se decomposent en une partie longitudinale et une partie transverse 

V 

V
  


V
T


V
T
 

V  uu 	
ce qui donne 

V
T


V
D
   x

V

 x

V
S




V
D
   x

V

 x

V
S
 u

u   

ou u est un vecteur unitaire parallele a ligne de visee observateursource ayant pour
composantes dans le repere r  z cf gure   
u  cos b cos l cos b sin l sin b     
Mouvement relatif de lobservateur par rapport a la rotation densemble
de la Galaxie
Une correction dite correction dapex permet dexprimer le mouvement du Soleil par
rapport au Referentiel Local de Repos LSR pour Local Standard of Rest Ce systeme
de reference est en rotation circulaire autour du Centre Galactique et co)#ncide a chaque
instant avec le Soleil Il est deni de telle sorte que la valeur moyenne des vecteurs vi
tesses des etoiles proches est nulle Ainsi la vitesse de lobservateur par rapport au Centre
Galactique est 

V



V
rot


V
 LSR
 
 V
rot
 
  U

 V

W

  
ou U

 V

etW

sont les composantes de la vitesse du Soleil vers lApex dans la base r  z
attachee au LSR Nous adopterons les valeurs Rus	a U

  
  kms V

    kms
W

   kms Cette correction est explicitement prise en compte dans nos programmes
de simulation
  Profondeur optique duree taux et nombre devenements
La profondeur optique pour des etoiles sources situees a la meme distance
Rappelons le detail du calcul de la profondeur optique mene au chapitre  La profon
deur optique vers une cible donnee represente la fraction du ciel couverte par les disques
dEinstein de toutes les lentilles observables situees entre lobservateur et la cible A une
distance D
d
le nombre dn
lens
de deecteurs dans langle solide d de masse comprise entre
MM  dM  est donne par 
dn
lens

D
d
gM
M
dD

d
dMdD
d
  
 	
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ou D
d
 est la densite de masse des deecteurs Chaque lentille occupant une surface
R

E
la contribution a la profondeur optique de ces objets est donnee par 
dMMdM 
Z
D
s

R

E
dD

d
dn
lens
  
avec R
E

q
GM
c

D
d
D
s
 D
d

D
s
 La profondeur optique totale  vaut donc 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G
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D

s

Z

xx  xdx   
ou x  D
d
D
s
est le rapport entre les distances observateurdeecteur et observateur
source Cette expression est independante de la distribution de masse des lentilles gM
Taux et nombre devenements attendus

 Une vision simple avec  decacit e de d etection  Le deecteur est anime dun
mouvement relatif rectiligne uniforme dans le plan de la lentille Pour un eet de micro
lentille de duree &t  R
E
V
T
 de parametre dimpact appartenant a lintervalle u udu
avec linstant du maximum t

dans lintervalle de temps t t dt la section ecace in
nitesimale d
dyn
due a un deecteur caracterise par R
E
et V
T
 secrit cf gure  
d
dyn
 R
E
V
T
dudt   
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V dt
V dt
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Fig  	  Illustration de la section e cace innitesimale couverte par les deecteurs de vitesse
transverse relative V
T
et de param etre dimpact compris entre u et udu durant une
duree innitesimale dt Cette section e cace vaut   R
E
V
T
dudt   
R

E
t
dudt
Ainsi le nombre N devenements microlentilles attendu avec un parametre dimpact
inferieur a u

 avec un instant du maximum t

entre 
 et T
obs
 secrit 
N  N
obs
X
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T
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
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X
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R

E
&t
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 
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T
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Z

dudt   
ou N
obs
est le nombre detoiles sources observees
La somme discrete
P
deecteurs
peut etre approchee par des integrales sur les caracteristiques
des deecteurs distribution de masse gM de vitesse transverse fV
T
 de distance x 
N  N
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

M
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M
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Considerons le cas simple ou toutes les lentilles sont a la meme distance x  

D
d

ont toutes la meme masse gM  M  M

 et la meme vitesse transverse alors le
 	
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nombre devenements attendu avec un parametre dimpact inferieur a u

devient 
N 


N
obs
T
obs
u

 
&t
  

ou  est la profondeur optique denie precedemment
Dans le cas general les lentilles sont caracterisees par une distribution de masse gM
une distribution de vitesse transverse fV
T
 et sont distribuees en distance La distribution
de V
T
des lentilles de masse M situees a la position x se traduit par une distribution de
duree &t des evenements P
xM
&t Lintegrale donnant N peut alors etre reformulee
comme suit 
N  N
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que nous reecrivons sous la forme 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

N
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T
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u

 
&t
  
ou &t est deni a partir de la moyenne de la distribution de  &t 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soit apres simplication du denominateur 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Le taux devenement est alors simplement 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 Prise en compte de lecacit e  Denissons u t&t comme lecacite experimentale
de detecter un evenement microlentille ayant un parametre dimpact u un instant du
maximum t et une duree caracteristique &t
Le nombre experimental devenements attendu est alors donne par 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On denit une ecacite &t par la moyenne 
&t 
 
u

T
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La denition de lecacite moyenne de lexperience par   N
exp
N permet de generaliser
la formule 
 reliant le nombre devenements observes a la profondeur optique 
N
exp



N
obs
T
obs
u


&t
   
 Description de la Galaxie
Letude de notre Galaxie remonte a Galil ee qui le premier braqua sa lunette vers
la Voie Lactee et comprit que celleci etait formee dune myriade detoiles Pea	 Des
progres sensibles furent eectues par sir William Herschel a la n du XVII
e
siecle qui
compta les etoiles de dierentes luminosites apparentes et estima leurs distances relatives
en supposant quelles avaient toutes la meme luminosite intrinseque Il nota ainsi que la
Voie Lactee est un systeme aplati aux contours irreguliers dont le Soleil occupe le centre
Il ignorait tout de labsorption interstellaire et prit les nuages de poussieres pour de simples
trous dans la distribution detoiles Un siecle plus tard lastronome hollandais J Kapteyn
ana cette vue du ciel en utilisant une plus grande quantite detoiles et en considerant
quelles pouvaient avoir des luminosites intrinseques dierentes Toutefois lui non plus ne
prit pas en compte labsorption interstellaire Il fallut attendre jusque lannee  	
 et les
travaux de R Trumpler pour que lexistence de ces materiaux absorbants soit comprise
Letude de notre Galaxie ne prit cependant son plein essor quapresguerre avec lexploi
tation de donnees dans le domaine radio permettant de saranchir de la grande quantite
de poussieres presente dans le disque galactique Ainsi aujourdhui les caracteristiques
globales de la Galaxie sont connues La Voie Lactee est une galaxie spirale de type Sb ou
Sc possedant un disque de matiere de densite exponentiellement decroissante avec un
renement central  le bulbe  et un halo etendu Le Soleil se trouve dans lun des bras a
une distance denviron  kpc du centre de la Galaxie Une vision schematique de notre
Galaxie est presentee sur la gure 
  Les dierentes composantes
La Voie Lact ee est un systeme possedant une composante sphero)#dale et un disque
La composante spherique qui contient lessentiel de la masse de la Galaxie mais qui est
peu lumineuse est ellememe subdivisee en plusieurs composantes  le noyau   pc de
diametre le bulbe   kpc de rayon et le halo sombre  
 kpc de rayon
 	
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Fig  	  Une vision schematique de la Galaxie On separe une partie lumineuse appelee le
disque
 dune structure spherodale La composante spherique
 qui contient lessentiel
de la masse
 est divisee en trois sousstructures  le noyau   pc de diam etre
 le
bulbe   kpc de rayon et le halo   kpc de rayon Le disque
 dans lequel se
trouve le Soleil
 est une structure plate
 setendant sur environ  kpc de rayon Les
etoiles vieilles
 peu lumineuses
 se repartissent uniformement
 et les etoiles jeunes
et lumineuses
 se localisent dans les bras spiraux Les Nuages de Magellan sont des
galaxies naines satellites de la notre
 situees hors du plan galactique
Les etoiles de la Galaxie peuvent etre cataloguees dans deux populations Row	  a
Population I des etoiles jeunes et brillantes ne se trouvant que dans le disque associees a
du gaz de la poussiere et des regions de formation detoiles b Population II des etoiles
agees de faible luminosite et de faible metallicite Les etoiles des amas globulaires font
partie de la Population II
Chacun de ces elements associe a dierentes phases de levolution de la Galaxie
Row	 presente une composition et des proprietes dynamiques et cinematiques propres
Nous donnons cidessous les distributions de densite et de vitesse des dierents consti
 	
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tuants ainsi que les contributions a la vitesse de rotation densemble Nous presentons
dabord les composantes lumineuses bulbe central et disque mince puis les parties
   sombres  halo et disque epais
Le disque mince
Le disque mince est la partie visible de la Galaxie dans le plan galactique Cette
structure est peu epaisse quelques centaines de parsecs et axisymetrique Les etoiles
continuent de sy former essentiellement dans les bras spiraux qui resultent probablement
du passage dune onde tournante de densite Notre position interne au disque ne nous
permet pas dobserver les bras dans leur totalite Cependant ces bras sont traces par les
associations detoiles jeunes comme nous lavons vu au chapitre  et par la raie a   cm
de lhydrogene neutre Des quantites telles que la masse du disque son mouvement de
rotation et ses dimensions caracteristiques sont connus avec une precision bien moindre
que pour dautres galaxies
La distribution de densite du disque est modelisee par une double exponentielle secrivant
en coordonnees cylindriques 

mince
R z  

exp

R R


R
dmince

exp

jzj
H
mince

 	
ou R et z sont les coordonnees cylindriques centrees sur la Galaxie 

est la contribution
a la densite locale au niveau du Soleil provenant du disque R

est la distance Soleil
Centre Galactique nous utilisons la valeur R

   kpc H
mince
est lechelle de hauteur
et R
dmince
lechelle de longueur La colonne de densite integree sur z jusqua linni a une
distance heliocentrique donnee R secrit 
.r  .

exp

R R


R
dmince

 

ou .

represente la colonne de densite de masse au voisinage du Soleil reliee a la densite
volumique par .

 

H
mince
 La masse totale du disque est egale a 
M
disque mince
 .

R

dmince
exp

R

R
dmince

   
La barre du Centre Galactique
La presence dune structure en barre dans le plan de la Galaxie a ete invoquee pour
la premiere fois pour rendre compte du mouvement non circulaire des regions HI pres
du Centre Galactique de  Son existence est maintenant bien etablie par dierentes
methodes incluant des mesures photometriques Dwe	 des etudes dynamiques du gaz
 	
 Description de la Galaxie
Bin	  ou detoiles Zha	b des comptages detoiles brillantes Sta	 et les comptages
devenements de microlentille gravitationnelle Han	
Il existe dierentes modelisations du bulbe nous utiliserons le modele G de Dwe	
avec un prol de densite en coordonnees cartesiennes 

bulbe
x y z 
M
bulbe
abc
exp



 




x

a


y

b




z

c


 

A

ou M
bulbe
est la masse du Bulbe  et a b et c sont les facteurs dechelle Les parametres
de la barre sont assez mal connus
Sa masse totale est denviron   a   


M

 La barre est assez prononcee avec des
rapports daxe    Le grand axe situe dans le plan du disque fait un angle - assez
petit de  
 a 

 par rapport a la ligne SoleilCentre Galactique La longueur a est
comprise dans la fourchette   a  kpc le rapport daxe ba est dans la gamme 
   
 
et lechelle de hauteur verticale est c  

 a 

 pc Zha	a
Le halo sombre
Dans la partie externe de la Galaxie on trouve les amas globulaires contenant les
etoiles les plus vieilles de la Galaxie et aussi des etoiles vieilles de grande vitesses Lage
des etoiles montre que cest dans cette partie sphero)#dale que les premieres etoiles se sont
formees Nous avons vu au chapitre   que les vitesses de rotation des galaxies ne diminuent
pas audela de la partie lumineuse laissant supposer lexistence dun halo sombre peu
dense mais tres etendu et tres massif Toutefois sa forme spherique ou aplatie et sa masse
sont encore mal connus Pour comprendre la courbe de rotation de la Galaxie on peut
supposer lexistence dun halo de masse presque dix fois superieure a la composante visible
de la Galaxie
Le modele le plus simple est celui dune sphere isotherme de particules en equilibre
hydrostatique avec les forces de gravite La parametrisation generalement utilisee pour
eviter une singularite au Centre Galactique est 

halo
R  
h
R

c
R

c
R

 
ou R
c
est le rayon de c2ur du halo et 
h
est la contribution du halo a la densite autour
du Soleil
Des modeles de halo plus sophistiques ont ete proposes Eva	b Ces modeles generalisent
le modele spherique avec la possibilite dun aplatissement plus ou moins prononce En co
ordonnees cylindriques la parametrisation de la distribution de densite de masse secrit
alors 

halo
R z 
v


R

c
Gq

R

c
   q

 R

  q

  z

    q


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
c
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
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
q


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Les ingredients de ces modeles appeles    modeles en lois de puissance  sont les suivants
Alc	a 
 Le rayon de c2ur R
c
du halo
 Le parametre  denissant le comportement asymptotique de la courbe de rotation
de la Galaxie 
  lim
R
dlog v

rot
R
dR

La valeur de  est inconnue puisque la vitesse de rotation des etoiles audela de

 kpc nest pas mesuree La valeur   
 correspond a une courbe de rotation
plate   
 resp   
 correspond a une courbe de rotation croissante resp
decroissante
 Le parametre q donne laplatissement du halo et est xe par le rapport des axes des
equipotentielles gravitationnelles du halo si q    le halo est aplati et circulaire en
forme de galette si q    le halo est allonge verticalement en forme de cigare si
q    il est spherique
 Une vitesse de normalisation v

calculable a partir de la vitesse circulaire v
rot
au
niveau du Soleil 
v


 v

rot
R

c
R


R



La gure  illustre la gamme de valeurs possibles pour les parametres q et  La courbe
en pointilles separe les modeles presentant des creux    dimpled  au niveau des poles
de ceux restant parfaitement elliptiques
Le disque epais
Le gaz qui na pas ete utilise pour former les etoiles du halo a forme un disque en
rotation dune epaisseur denviron   kpc forme detoiles vieilles et peu brillantes La
distribution de densite de ce disque epais est modelisee par une double exponentielle
secrivant en coordonnees cylindriques 

epais
R z  

exp

R R


R
depais

exp

jzj
H
epais

 
ou les dierents parametres ont la meme signication que pour le disque mince Les valeurs
des dierents parametres du disque epais sont encore assez mal connus
 Les distributions de vitesse
Chaque composante de la Galaxie possede des proprietes cinematiques propres Nous
allons donner ici les distributions de vitesse transverse attendues pour chaque compo
sante Ces distributions seront utilisees pour le calcul de la duree du taux et du nombre
devenements

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Fig  	  Gamme de valeurs permises pour les param etres q et  decrivant les halos en loi de
puissance gure tiree de Pala	
Le disque
Lorsque les protagonistes de leet de lentille sont tous des objets du disque la vitesse
transverse relative de la lentille peut etre en moyenne assez petite pour justier un examen
detaille de linuence des dispersions des vitesses individuelles Nous allons donc tout
dabord etablir la vitesse transverse relative moyenne tenant compte des mouvements
densemble de la Galaxie Dans le disque de la Galaxie le mouvement moyen de chaque
protagoniste observateur lentille et source est un mouvement de rotation autour du
centre galactique toutefois etant situes a des distances galactocentriques dierentes ces
objets ne tournent pas a la meme vitesse

 Rotation densemble de la Galaxie 	 La Galaxie ne tourne pas comme un corps solide
mais il existe en chaque point un champ de vitesse densemble cf gure  En premiere
approximation le mouvement des etoiles est circulaire autour du Centre Galactique Si on
note v
rot
R la vitesse de rotation dune etoile celleci ne depend donc que de la distance
R a laxe de rotation distance galactocentrique Nous utilisons la courbe de rotation de
Bra	 dans la partie interne de la Galaxie 
V
rot
R  V
rot


  



R
R


 
 
 

 

 
avec R

   kpc distance SoleilCentre Galactique et V
rot
 
 km+s vitesse de
rotation du Soleil

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Fig  	  Vitesses moyennes par rapport au Centre Galactique de lobservateur

V


 du deecteur

V
D
situe en D et de la source

V
S
situee en S dans la direction b
l Les distances
galactocentriques de lobservateur
 de la lentille et de la source sont respectivement
R

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 R
D
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
et R
S
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

Les composantes des vecteurs de vitesse densemble peuvent alors etre exprimes dans
le repere r  z lie au Soleil sous la forme 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ou les angles 
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sont donnes par 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est la distance galactocentrique de la lentille etOD sa distance heliocentrique
De meme langle 
S
est donn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Pour un objet de coordonnees galactiques b l la distance galactocentrique R est reliee
a la distance heliocentrique d par 
R

 d

cos

bR


 dR

cos b cos l   

 Ellipsode de dispersion de vitesse 	 On fait lhypothese que la repartition des vitesses
residuelles des objets du disque est ellipso)#dale cestadire que dans lespace des vitesses
les couches degale densite sont des ellipso)#des Nous allons supposer que la composante
aleatoire dans chaque direction rz suit une distribution gaussienne centree sur zero
et de dispersion 
r



z
 Les axes principaux de lellipso)#de des vitesses en un point
sont alors selon les directions du repere local r z Nous utilisons les estimations 
r



et 
z
pour obtenir la dispersion de vitesse transverse 
T
dans le plan de la lentille
par rapport a la ligne de visee Cette dispersion est le resultat de la dispersion selon z

T

perpendiculaire au plan du disque et de la projection 
T

des dispersions selon r
et  paralleles au disque dans le plan du deecteur Si b est petit la dispersion de la
composante de V
T
perpendiculaire au plan du disque est 
T

 
z
 et la dispersion de
vitesse transverse parallele au disque est ellememe une gaussienne de largeur 
T

 reliee
a 
r
et 

par cf appendice A 


T

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
l  

r
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
l  


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La table   donne les ellipso)#des de dispersion de vitesses pour dierentes populations
stellaires du disque Nous utiliserons les valeurs suivantes pour la simulation des vitesses
des deecteurs 
 pour le disque mince  
r
  km+s 

  km+s et 
z
 
 km+s correspondant
a une population de deecteurs de faible luminosite
 pour le disque epais  
r
   km+s 

  km+s et 
z
  km+s
Les etoiles sources sont supposees etre des objets jeunes et avoir une dispersion de vitesse
negligeable


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Objets 
r



z
Gaz interstellaire   

Etoiles B  
  
Supergeantes    
 
Amas ouverts 
    

Etoiles A     	
Var semiregulieres    	
Mira Ceti  
 	
sousgeantes   

Etoiles dMdG  	 
Disque mince   

Disque epais    
Tab  	   Les ellipsodes de dispersion de vitesses pour dierentes composantes de la Galaxie
dapr es Pec	
 Ohjb	 et Ohja	

 La distribution de vitesse transverse relative 	 A partir des vitesses moyennes et des
distributions des composantes aleatoires dans le plan perpendiculaire a la ligne de visee
nous pouvons deduire la distribution de la vitesse transverse de la lentille relative a la
ligne de visee avec la regle de composition des vitesses etablie precedemment Le calcul
complet de cette distribution est mene en appendice A nous ne presentons ici que le
resultat Si  V
x
 est la composante de la vitesse transverse relative moyenne parallele
au disque obtenue en ne considerant que les mouvements densemble et  V
z
 est la
composante orthogonale au disque la distribution recherchee en V
T
peut secrire sous la
forme 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Le bulbe
Cette structure ne semble pas avoir de mouvement de rotation densemble mais presente
une grande dispersion de vitesse Si la source et la lentille sont toutes deux situees dans
le bulbe on peut alors negliger le mouvement relatif de lobservateur autour du Centre
Galactique la distance Soleillentille etant tres superieure a la distance lentillesource
La distribution des vitesses est alors Maxwellienne et peut sexprimer sous la forme 
f
V
vdv 
 


b

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e
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 

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v

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avec une dispersion de vitesses 
b
  kms
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Le halo
Le halo est lui aussi une structure sans mouvement de rotation densemble La distri
bution de vitesse f
V
v des objets du halo est egalement Maxwellienne avec une dispersion

H
  
 kms La distribution de vitesse transverse relative correspondante des objets
du halo spherique et isotherme suit une distribution de la forme 
f
T
v
T
v
T
dv
T
d 
 


H
v
T
exp


v

T


H

dv
T
d 
Dans le cas des modeles de Evans les dispersions selon r et selon  sont donnees dans
la reference Eva	a
 Contraintes observationnelles
Les contraintes sur les parametres observables donnees dans ce paragraphe sont issues
essentiellement de trois references  lune est generale sur les microlentilles Rou	 la
deuxieme Sac	 est specique a letude du disque la troisieme Mer	a et Mer	b
est une synthese de dierents travaux
La courbe de rotation de la Galaxie
La vitesse de rotation en un point donne des elements de la Galaxie resulte de laddition
des potentiels de chaque composante en ce point La courbe de rotation mesuree de la
Galaxie est presentee sur la gure 
La contribution dune composante de symetrie cylindrique a la vitesse de rotation dans
le plan du disque est donnee a partir du potentiel par 
v

rot
 r
dr
dr
 
ou - est le potentiel gravitationnel instaure par la composante

 Le disque 	 La contribution du disque a la vitesse de rotation dans le plan equatorial
est donnee par Bin dans le cas dun disque avec un prol de densite en double expo
nentielle comme celui que nous utilisons un calcul complet du potentiel du disque est
donne en appendice B 
V

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R  G

.
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d
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I

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ou y  RR
d
 et I
n
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n
sont les fonctions de Bessel modiees

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 Le bulbe 	 Les distances galactocentriques que nous considerons ici sont toujours plus
importantes que les dimensions caracteristiques du bulbe Aussi nous considerons celuici
comme une masse ponctuelle situee au centre de la Galaxie et sa contribution a la courbe
de rotation de la Galaxie est donnee par 
V

rotbulbe
R 
GM
bulbe
R



 Le halo 	 Dapres le theoreme de Gauss la vitesse de rotation qui serait due a un halo
a symetrie spherique est obtenue par la relation V

rot
 GMRR ou la masse MR est
celle qui est contenue a linterieur du rayon R soit pour le halo standard Bin	 
V

rot
R  G

R

c
R



 
R
c
R
arctan
R
R
c

 
Pour les halos en loi de puissance la vitesse de rotation dans le plan equatorial est donnee
par Pal	a 
V

rot
R 
V

a
R

c
R

R

c
R


 


 Courbe de rotation r esultante 	 La courbe de rotation sobtient en sommant quadrati
quement les vitesses de rotation qui resulteraient de chaque composante galactique 
V

rot
R  V

rotbulbe
R  V

rotdisque
R  V

rothalo
R 
La courbe de rotation de la Voie Lactee impose des contraintes sur les modeles
Au niveau du Soleil la vitesse de rotation est de v
rot
R

  
   km+s La courbe
de rotation de la Galaxie peut etre mesuree a grande distance en utilisant les vitesses
de rotation des amas globulaires Ainsi la limite sur la vitesse de rotation a 
 kpc est
v
rot

 kpc   
 km+s
Les mouvements de Oort
Une contrainte supplementaire provient de letude du mouvement des etoiles perpendi
culairement au disque mouvements de Oort Dans le disque de la Galaxie le mouvement
des etoiles est approximativement circulaire a des petits mouvemements perpendiculaires
au plan du disque pres La trajectoire des etoiles est la composition dun cercle et dune
petite ellipse decrite dans le referentiel tournant et appelee epicycle Mel	 Denissons
les deux constantes de Oort Oora 
A 
 


v
rot
R

dv
rot
dR

R
 

B  
 


v
rot
R

dv
rot
dR

R
 



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Les mesures des vitesses relatives des etoiles proches du soleil donnent acces a ces deux
constantes dont les estimations sont Oorb 
A        kmskpc et B     kmskpc 
La dierence des deux constantes est egale au rapport de la vitesse circulaire du Soleil a
sa distance au centre
Une reecriture de lequation de Poisson relie lacceleration perpendiculaire au plan
galactique Kz aux constantes de Oort A et B par 
A

B

 
Kz
z
 Gz   
Les contributions du disque et du halo a lacceleration verticale Kz peuvent etre obte
nues dans la limite A

B

 
 et   cte autour de z  
 par Mer	a 
Kz
G
 .

 z
h

Kuijken et Gilmore Kui	  mesurerent lacceleration a    kpc et en deduisirent 
Kz      kpc
G
    M

pc

	
Pour obtenir la valeur de .

il faut deduire la contribution du halo Les determinations
Matiere Densite Colonne
du disque volumique de densite
 

 
M

pc
  
M

pc
 

Etoiles SP  	
Naines brunes  
WDNSRG  
Gaz 

  
Disque baryonique  
 
  
Dynamique 
  
   
Tab  	  Description du voisinage du Soleil Sch	 On donne la densite de masse et la
colonne de densite sous forme detoiles de la sequence principale SP
 de naines
brunes
 de naines blanches WD detoiles  a neutron NS et geantes rouges RG

de gaz La somme des dierentes contributions donne la densite de masse et la co
lonne de densite sous forme baryonique dans le disque Enn on reporte la densite
et la colonne de densite mesure sous forme dynamique
  a partir des mouvements
de Oort Cre	
les plus recentes menent a 
.

    M

pc




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Par ailleurs Cr ez e et al Cre	 par letude des mouvements de Oort obtiennent une
determination dynamique de la densite locale 
dyn


dyn
 
 

 
 
 
 M

pc
 
 
Ces valeurs sont en accord avec la contribution des populations connues dans le voisinage
solaire etoiles residus stellaires gaz et poussieres cf tableau  Ainsi il semble que
la totalite de la matiere baryonique connue suse a expliquer la masse gravitationnelle
observee
Notons cependant que malgre le consensus sur labsence de matiere noire dans le
disque une reanalyse des donnees de Bahcall Bah par Gould et al Gou	 a amene
a des valeurs plus importantes de la contribution du disque 
.

   M

pc


Une hypothese avancee par Mer	b pour expliquer lecart entre les dierentes determinations
de .

est la localisation du Soleil entre deux bras spiraux a environ  kpc des bras spi
raux du Sagittaire et de Persee Ainsi la densite de surface au niveau du Soleil pourrait
etre sensiblement moins elevee que la densite moyenne a la distance galactocentrique R


 Les deux mod eles utilises
Les modeles de la Galaxie que nous etudions combinent les dierentes composantes
disque bulbe halo Tout modele doit satisfaire les contraintes qui viennent detre ex
posees Lanalyse des trois premieres saisons dobservations faites vers les Bras Spiraux
a permis de detecter sept candidats a leet de lentille gravitationnelle Ce nombre assez
modeste ne peut pas nous permettre de contraindre les valeurs des parametres des modeles
galactiques La principale composante dans notre etude est le disque Aussi nous nallons
considerer que deux modeles extremes Le premier modele envisage ne presente pas de
matiere noire dans le disque  il possede un disque mince et un halo standard Modele
  Le second modele Modele  comprend un disque mince un disque epais et un halo
tres leger Ce modele a une colonne de densite au niveau du Soleil .

 M

pc
 

On se reportera au paragraphe precedent pour linteret dune telle valeur de .

comme
hypothese alternative sil existe un biais dans la determination actuelle de la colonne de
densite au niveau du Soleil
Les  modeles partagent la meme contribution du bulbe Les parametres des modeles
sont resumes dans le tableau  La gure  en bas donne les courbes de rotation
predites par ces modeles

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Fig  	  Prol de la distribution de densite de masse pour le mod ele   a b  

dans le plan
galactique  a gauche
 dans un plan perpendiculaire  a droite La barre situee au
Centre Galactique est visible sur la gure de gauche
 Contraintes sur la structure de la Galaxie provenant de la
recherche deets de microlentille
  Le programme de simulation
Le programme de calcul de la profondeur optique et de la distribution de duree des
evenements a ete developpe dans le groupe du LAL et a deja ete utilise dans le cadre de
la these B Mansoux Man	 Ce programme ne procede pas par des tirages aleatoires
MonteCarlo mais utilise directement les distributions de masse des lentilles de densite
et de vitesse des composantes de la Galaxie
On commence par xer les coordonnees galactiques de la direction dobservation puis
pour chaque composante des modeles de la Galaxie on determine la densite volumique
de masse le long de la ligne de visee et on calcule la profondeur optique en sommant les
dierentes contributions de chaque intervalle de distance cf gure 
La duree caracteristique dun evenement est donnee par &t  R
E
V
T
 et peut donc
etre simplement deduite des distributions de densite et des distributions de masse et de
vitesse des deecteurs
 Utilisation de la profondeur optique
Nous avons detecte  candidats a leet de microlentille gravitationnelle La profondeur
optique et le taux devenements sont estimes a partir des expressions des equations 
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Tab  	  Description des param etres des mod eles de la Galaxie
et  
3 
 
N
obs
T
obs
X
evts
 
&t
 
 
 
N
obs
T
obs


X
evts
&t
&t
  
ou &t est lecacite moyenne de detection normalisee pour u

    T
obs
est la duree sur
laquelle nous avons engendre nos evenements simules 
 jours vers  Mus et   
 jours
pour les autres directions et N
obs
est le nombre detoiles etudiees On denit lexposition
E  N
obs
T
obs
pour une cible donnee comme le produit du nombre detoiles suivies par la
duree des observations
 
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Fig  	  Figure du haut  Courbes de rotation de la Galaxie Fic	 Le Soleil est suppose  a
 kpc du Centre Galactique et la vitesse de rotation  a cette distance est 

 
kms b Courbe de rotation moyenne  a partir des donnees de a Figure du bas 
courbes de rotation de la Galaxie trait plein calculees pour le mod ele   a gauche et
le mod ele   a droite On separe les contributions du disque
 du halo et du bulbe
Incertitudes sur lecacit
e de d
etection
La gure 	 montre lecacite de detection &t en fonction de la duree &t de
levenement Cette ecacite a ete calculee a partir dun lot de courbes de lumieres detoiles
reelles sur lesquelles on a superpose un eet de microlentille standard simule Dans les
  
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Fig  		  Densite de masse  a gauche et densite de profondeur optique  a droite le long de la
ligne de visee de  Nor
 integree par pas de  pc
regions ou la densite stellaire est importante la determination du ux dune etoile peut
etre aectee par la presence le long de la ligne de visee dautres etoiles de faible ux non
prises en compte dans le catalogue des etoiles suivies cf chapitre  Par exemple une
etoile double serree peut etre vue comme une seule etoile dans notre telescope Cette per
turbation est appelee eet de confusion ou blending melange Lecacite de la recherche
et de la reconstruction des parametres des evenements peut ainsi etre perturbee par cet
eet De plus lensemble des etoiles pouvant subir un eet de lentille comprend ces etoiles
non reconstruites et il est donc plus grand que lensemble des N
obs
etoiles observees le
nombre devenements attendu en est lui aussi perturbe Ces eets sont generalement in
clus comme une correction a lecacite de detection Pour eectuer cette correction on
utilise une simulation de nos images a partir de la fonction de luminosite apparente des
etoiles mesuree par ailleurs il est en particulier necessaire de conna#tre la distance des
etoiles Nous avons vu au chapitre precedent que notre connaissance de la distance des
etoiles sources nest pas aussi certaine que dans le cas des observations vers les Nuages
de Magellan Une telle etude na pas pu encore etre mise en 2uvre dans la direction des
Bras Spiraux Pour les autres cibles SMC LMC les corrections decacite dues a
leet de confusion ont ete estimees etre inferieures a  

 Ren	 et Pal	a
Sur un autre plan nous avons fait en sorte que lerreur statistique de lestimation de
lecacite &t a partir de la simulation soit negligeable En particulier lecacite sur
levenement de courte duree duree de  jours etant tres faible son estimation a fait
 
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Fig  	
  E cacite de detection en fonction de la duree t de levenement pour les quatre
directions etudiees
lobjet dune attention toute particuliere
La profondeur optique mesur
ee
Soit 
i
 la contribution individuelle de chaque candidat i de duree &t
i
a la profondeur
optique dans sa direction j 

i

 
N
j
T
obsj


&t
i

j
&t
i

 
avec N
j
le nombre detoiles surveillees dans le champ j T
obsj
la duree dobservation vers
ce champ et 
j
&t lecacite de detection dans le champ j Le tableau  reporte ces
contributions individuelles dans les directions de  Nor et  Sct

 La profondeur optique
totale vers chaque direction deduite de ces contributions individuelles est reportee dans
le tableau  Les intervalles de conance donnes decoulent de la statistique poissonienne
Dans la direction de  Nor la profondeur optique estimee est de 
 
 
 
  

 
 Dans la
direction de  Sct la profondeur optique estimee est de   
 
 
 

 
 Dans les directions
 Notons que pour le candidat GSA qui subit un e	et de melange nous utilisons la duree ca
tacteristique corrigee de le	et de melange t 
  jours mais nous devons considerer lecacite de
detection relative a la duree    experimentale  non corrigee soit j 
 
 
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Candidat Direction &t &t 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Tab  	  Contributions individuelles des candidats  a la profondeur optique dans la direction
o u ils ont ete trouves
 et contribution  a la profondeur optique moyenne sur les quatre
directions
ou nous navons pas detecte de candidats nous donnons une limite superieure a 	 CL
sur la profondeur optique devenements de duree 
 jours correspondant a la moyenne
des durees observees
Les quatre cibles appartiennent toutes au disque galactique Soit ( la probabilite pour
quune des sources ponctuelles surveillee dans lensemble des quatre cibles subisse un eet
de lentille superieure a  La contribution individuelle (
i
de chaque candidat trouve
dans le champ j a ( est alors donnee par 
(
i

N
j
N
obs

i
 
ouN
obs
est le nombre total detoiles surveillees dans lensemble des champs N
obs

P
N
j

Les contributions individuelles de chaque candidat (
i
sont egalement donnees dans le
tableau  Ainsi la profondeur optique moyennee sur tous les champs observes selon
notre denition est de cf tableau  
( 
X
evts
(
i
 
 

 
  

 
  
Variation de la profondeur optique moyenne avec les criteres de lanalyse
Nous avons etudie la variation de la profondeur optique mesuree moyennee sur tous
les champs avec le seuil sur le &	

des courbes de lumiere retenus coupure a de lanalyse
du chapitre  La gure  
 en haut montre en echelle logarithmique la distribution du
&	

pour les courbes de lumiere satisfaisant a tous les autres criteres Les sept candidats
selectionnes sont situes dans la partie droite de la distribution
La gure  
 en bas montre la variation de la profondeur optique  avec le seuil de
la coupure Decrivons ce qui se produit sur cette courbe lorsque son abscisse le seuil est
parcourue a partir des valeurs elevees vers les plus petites Pour des seuils eleves aucune
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Tab  	  Pour chaque direction on donne le nombre devenements
 la profondeur optique
 le
taux et la duree moyenne des evenements observes Dans les directions o u on na pas
trouve de candidat
 on donne une limite  a  de conance sur la profondeur optique
devenements de duree  jours
 correspondant  a la moyenne des durees observees
courbe de lumiere nest selectionnee et   
 Lorsque le seuil atteint la valeur du &	

du premier candidat en loccurence EROSGSA  la profondeur optique devient egale
a la contribution de ce candidat estimee par lequation  avec lecacite &t pour
la direction du candidat correspondant a cette valeur de seuil Si lon abaisse le seuil
lecacite de detection &t augmente et la profondeur optique diminue donc Lorsque
le seuil permet de selectionner un nouveau candidat la profondeur optique augmente a
nouveau On obtient ainsi la courbe dentelee de la gure  
 la croix represente la valeur
de la profondeur optique estimee pour &	

   qui est le seuil choisi Si on continue a
abaisser le seuil de la coupure on selectionne alors un grand nombre de courbes de lumiere
et la profondeur optique qui en decoule diverge
On peut extrapoler cette montee au niveau de la coupure appliquee et estimer alors
que le bruit de fond sous les candidats est negligeable
Profondeur optique attendue pour des cibles situees a  kpc
Au chapitre precedent nous avons adopte une distance moyenne des etoiles sources de 
kpc La gure    montre la profondeur optique jusqua  kpc en fonction de la longitude
galactique pour les deux modeles a la latitude moyenne de nos champs b   

 Pour
chaque modele loin du Centre Galactique lessentiel de la contribution a la profondeur
optique provient du disque mince environ 
 La distribution de densite du disque
etant une double exponentielle les variations de  a linterieur des cibles dun champ a
lautre dues aux variations en latitude de nos champs  a 

 peuvent atteindre  

dans le cas de  Nor et  
 pour les autres directions cf gure   Les variations
dues a lexcursion des champs en longitude sont de lordre de 
Le tableau  reporte les profondeurs optiques calculees moyennees sur chaque di
 
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Extrapolation
lineaire
Fig  	   Figure du haut  distribution de la variable 


pour les courbes de lumi ere satisfai
sant  a tous les autres crit eres de lanalyse La distribution est tronquee pour mettre
en evidence les sept candidats selectionnes  a droite de la gure Figure du bas 
Variation de la profondeur optique mesuree en fonction de la coupure adoptee sur
le 


 La croix donne la valeur de la profondeur optique estimee
 pour la coupure
choisie
 moyennee sur tous les champs le trait vertical donne lintervalle  a  de
conance sur cette profondeur optique
Direction Modele   Modele  Observe
Direction    


   


   


 Sct 
 
	    
 Sct 
 
   
 
 
 Nor 
 
 
 
 
 
 Mus 
 
  
 
Moyenne 
 
 
 

 
Tab  	  Pour chaque direction on donne
 pour chaque mod ele
 la valeur moyenne de la pro
fondeur optique attendue
rection Il est tenu compte des variations de profondeur optique dues aux variations de
latitude a linterieur dune cible
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 jusque  kpc pour les dierentes composantes de la Ga
laxie en fonction de la longitude galactique  a b     pour les deux mod eles utilises
Les  directions vers les Bras Spiraux sont indiquees
La profondeur optique attendue en moyenne sur tous les champs est de 
    

 
pour le modele   et 
   

 
pour le modele  La profondeur optique mesuree est de

 

 
  

 
 ce qui est compatible avec les predictions de ces deux modeles
 Distribution de duree et nombre devenements
La distribution de vitesse des lentilles est un des ingredients majeurs du programme de
simulation Nous avons montre dans les paragraphes precedents quelles sont les distribu
tions de vitesses attendues pour chaque composante La gure   montre la distribution
 
 Les microlentilles gravitationnelles  un outil dinvestigation
de la structure de la Galaxie
0.0
0.2
0.4
0.6
0.8
1.0
1.2
1.4
1.6
1.8
0.0
0.2
0.4
0.6
0.8
1.0
1.2
1.4
1.6
1 8
300 310 320 330 340 350 0 10 20 30 40 50 60
Fig  	   Profondeur optique 


 jusque  kpc pour les dierentes composantes de la Ga
laxie en fonction de la longitude galactique pour dierentes valeurs de latitude La
largeur des bandes indique lintervalle de valeurs de l des champs
de vitesse relative transverse pour les trois composantes dans la direction de  Nor a
gauche et dans la direction de  Sct a droite Les objets du disque sont animes dune
vitesse transverse relativement faible et correspondent au principal pic de la distribution
Les objets du halo et du bulbe eux sont animes dune grande vitesse et leur distribution
de V
T
setire dans la queue de la distribution
Le dernier ingredient est la distribution de masse des lentilles La fonction de masse
du disque a ete determinee recemment par des observations du HST Nous utilisons pour
le disque la fonction de masse de Gould et al  Gou	 qui peut etre visualisee sur la
gure   La fonction de masse dans le bulbe a ete mesuree par Ric	 pour des etoiles
de masse superieure a 
  M

 Elle est tres proche de celle du disque et par souci de
simplication nous adopterons la meme sur toute la gamme de masses La fonction de
masse du halo etant inconnue nous utilisons un modele de masse unique M  
 M


La gure   reporte pour chaque direction la distribution du nombre devenements
attendu par unite de &t Dans chaque direction on separe les contributions des dierentes
composantes disque bulbe halo A partir de lexpression  on construit la distribution
du nombre devenements attendu par unite de &t 
dN
d&t

P &t&t
&t
 
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Fig  	   Distribution de vitesse transverse relative des deecteurs vers  Nor  a gauche et vers
 Sct  a droite Le pic principal correspond  a des lentilles situees dans le disque
 la
queue correspond  a des lentilles situees dans le halo ou dans le bulbe
Fig  	   Fonction de masse des etoiles du disque issue de Gou	
 	
 Les microlentilles gravitationnelles  un outil dinvestigation
de la structure de la Galaxie
0
0.025
0.05
0.075
0.1
0.125
0.15
0.175
0.2
20 40 60 80 100 120 140 0
0.05
0.1
0.15
0.2
0.25
0.3
20 40 60 80 100 120 140
0
0.02
0.04
0.06
0.08
0.1
0.12
0.14
20 40 60 80 100 120 140 0
0.05
0.1
0.15
0.2
0.25
20 40 60 80 100 120 140
Fig  	   Taux devenements attendu avec une duree t pour chaque direction 	 Mus en
haut  a gauche
  Nor en haut  a droite
  Sct en bas  a gauche et  Sct en bas  a
droite On separe les contributions du disque
 du halo et du bulbe La position des
dierents candidats est reportee par un trait vertical Les courbes tiennent compte
de le cacite de detection On suppose le halo compose  a  dobjets compacts
de M

ou P &t est la distribution de duree des evenements Lintegrale de cette courbe donne
le nombre total devenements attendu La vitesse des objets appartenant au disque etant
plus faible que celle des objets appartenant au bulbe ou au halo la duree des evenements
dus a des lentilles du disque est plus grande   &t   jours dans le disque contre
 
 jours dans le halo et dans le bulbe

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 Variation des predictions avec les param etres de la simulation
Avant dentamer une discussion sur la comparaison des profondeurs optiques et des
nombres devenements attendus dans chaque direction il est utile devaluer la sensibilite
de nos predictions a dierents ingredients de la simulation
Avant toute consideration quantitative il y a lieu dexaminer la gure   qui montre
une image de la zone du Centre Galactique correspondant au disque de la Galaxie vu de
prol Les zones claires correspondent a des zones riches en etoiles et les zones sombres
correspondent a des regions obsurcies par les poussieres Les champs que nous observons
correspondent a des fenetres avec peu de poussieres Le modele de Galaxie que nous
utilisons cf gure  est clairement une vision na)#ve et tres simpliste de la    vraie 
Galaxie

 Variation avec la distance des  etoiles sources 	 Au chapitre precedent nous avons vu
que la determination de la distance des etoiles suivies par EROS II dans la direction
des Bras Spiraux reste encore incertaine Nous avons adopte une distance moyenne des
etoiles sources de  kpc La gure   montre la variation de la profondeur optique a
b  

  pour les dierentes composantes de la Galaxie en fonction de la distance des
etoiles sources On voit que la profondeur optique est dautant plus sensible a la distance
des etoiles sources que la direction visee est proche du Centre Galactique Par exemple si
les etoiles sources sont situees a  kpc et non pas a  kpc la profondeur optique attendue
est augmentee denviron 
 dans la direction de  Sct et de 
 dans la direction de 
Nor cf tableau 

 Variation de la profondeur optique avec la distance SoleilCentre Galactique 	 Nous
avons adopte pour cette distance R

   kpc qui est la valeur standard IAU  	
Union Astronomique Internationale Une revue des recentes determinations de R

se
trouve dans Rei	 et arrive a la conclusion que R

  
  
  kpc Si nous adoptons
R

  
 kpc les profondeurs optiques augmentent denviron 


 Variation de la profondeur optique avec les parametres des modeles 	 Dans les esti
mations precedentes nous avons xe les parametres des modeles Le tableau  montre
levolution de la profondeur optique attendue avec les parametres du disque dans la di
rection de  Sct mais les conclusions sont aussi valables pour les autres directions Le
parametre du disque auquel la profondeur optique est la plus sensible est de loin la co
lonne densite .

 Dans les champs etudies nous prendrons comme incertitude provenant
des parametres du modele du disque 

De plus dans la direction de  Sct la contribution du bulbe atteint pres de  

Nous avons etudie levolution de 
 Sct
avec les parametres du bulbe Si le parametre de
 
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Fig  	   Image optique du Centre Galactique dapr es Mad	 Le champ couvert est de


 

 Le Centre Galactique est indique par une croix La courbe ondulee trait
plein correspond  a limage du Centre Galactique de COBEDIRBE
 le contour
complexe est une image de la galaxie du Sagittaire Les fenetres de Baade sont
reperees par des cercles ouverts pr es du centre
 la direction des champs observes
vers le Centre Galactique par un grand carre gure adaptee de Wys	
longueur caracteristique du bulbe a passe de   a  kpc la profondeur optique vers  Sct
est doublee cf gure  	 La sensibilite aux autres parametres est moindre Remarquons

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 en
fonction de la longitude pour
dierentes distances des cibles
  a
b    


 pour le mod ele  en
haut et pour le mod ele  en bas
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 at
tendue avec le mod ele 
 pour
les dierentes composantes de la
Galaxie en fonction de la dis
tance de la cible
  a b    


que  kpc constitue la limite superieure du parametre a compatible avec nos observations
En eet si a   kpc alors la profondeur optique totale vers la direction voisine  Sct cf
gure  	 serait superieure a la valeur actuellement axclue a 	 CL       

 

Parametre Valeur    


& en  
Dist source D
s
kpc    
 

  
Dist SolCG R

kpc  
 

 

. M

pc

 
  
 

 
Disque H kpc 
 

 

 
 

R
d
kpc   
  
 
 

M
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 


M

    
  
Bulbe a kpc   

 

 

 
b kpc 
  
  
   

- 

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Tab  	  Variation de la profondeur optique totale avec les param etres de la simulation dans
la direction  Sct

 Pr edictions relatives au halo  La contribution dun halo isotherme compose a  


dobjets compacts a la profondeur optique dans la direction des Bras Spiraux est
inferieure a  
 Mais le halo produit des evenements courts dune duree moyenne de 

jours ce qui donnerait un taux non negligeable devenements Dans notre modele nous

 Les microlentilles gravitationnelles  un outil dinvestigation
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avons considere que tout le halo est constitue dobjets ayant la meme masse M  
 M


Deux constatations doivent etre faites 
 le nombre devenements attendu provenant du halo est quelle que soit la direction
inferieur ou egal a lunite et varie peu avec la masse des lentilles choisies dans la
gamme 
   
 M

car de 
  a 
  M

laugmentation du nombre devenements
de petite duree provoquees par des lentilles plus legeres est compense par la perte
decacite
 les resultats de EROS II vers le Petit Nuage de Magellan Afo		b impliquent que
le halo ne peut etre constitue a plus de 
 par des objets ayant une masse de

 M


Aussi pour la suite de la discussion nous allons negliger la contribution du halo
 Interpretation des observations dans chaque direction
Nous avons vu que la profondeur optique mesuree moyennee sur toutes les directions
est (  
 

 
 

 
 compatible avec les predictions des deux modeles Si lon suppose
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Fig  	 
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 jusque  kpc pour les dierentes composantes de la Ga
laxie en fonction de la longitude galactique pour dierentes valeurs de latitude et
deux hypoth eses de longueur de la barre
que les cibles sont toutes a  kpc les dierences de resultats direction par direction sont
quant a elles un peu plus diciles a expliquer Dans la direction de  Nor la profondeur

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optique estimee est de 
 
 
 
  

 
contre 
    

 
attendu Il y a de plus une
indication dun eventuel decit devenements dus au disque dans la moyenne des directions
 Nor  Mus et  Sct   evenements observes contre  attendu correspondant a une
probabilite de conguration denviron  La relative imprecision de la distance des etoiles
dans ces directions ou leur etalement en distance peut cependant sure a expliquer ce
   decit  cf tableau 
Dans la direction de  Sct nous remarquons un exces signicatif du nombre devenements
observes   contre   attendu correspondant a une probabilite de conguration denvi
ron    mesure de   
 
 
  

 
contre 
 
  

 
attendu Cependant on peut
D
s
Com  Mus  Nor  Sct  Sct
kpc posante  N &t  N &t  N &t  N &t
Disque 
 
  
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
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Tab  		  Pour chaque direction et chaque composante de la Galaxie
 on donne
 pour le mod ele

 la profondeur optique
 le nombre devenements N et les durees moyennes t
attendus dans lexperience comptetenu des e cacites Le total  donne la somme
des dierentes contributions en supposant que le halo est fait  a  dobjets de
masse M

 Le total  donne la somme sans contribution du halo
noter sur la gure   que la direction de  Sct est la plus proche du Centre Galactique
Sur les quatre directions etudiees cest la seule pour laquelle nous sommes sensibles a la
presence de la barre du Centre Galactique Comme on peut le voir sur la gure   les
evenements du bulbe sont plus courts que ceux du disque Le tableau  reporte pour
chaque direction et pour dierentes hypotheses de distance la contribution de chaque
composante de la Galaxie en termes de profondeur optique de nombre devenements et
de duree moyenne
La duree moyenne des evenements detectes vers  Sct est de 
 jours contre  jours
dans la direction de  Nor Cette dierence peut etre attribuee au bulbe puisque celuici

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engendre des evenements de duree moyenne 
 jours contre 
 pour le disque Les deux
candidats les plus courts  et  jours sont probablement des evenements du bulbe les
deux plus longs 	 et  jours sont certainement des evenements du disque Pourtant le
nombre moyen devenements attendus est de   lentilles du disque et 
 lentilles du
bulbe Dierentes hypotheses peuvent expliquer lexces observe  evenements
 la gure   montre la variation de la profondeur optique en fonction de la distance
des etoiles sources Si les etoiles de  Sct ne sont pas situees a  kpc mais a  kpc
le nombre devenements attendu est de  pour le disque et 
 pour le bulbe Au
chapitre  nous avons conclu que la distance moyenne des sources est denviron 
kpc Toutefois nous avons des raisons de penser que la cible  Sct serait un peu
plus eloignee  la methode    na)#ve  destimation des distances situe en eet cette
cible plutot a  kpc et le diagramme couleurmagnitude donne une indication dans
le meme sens car il nest pas tout a fait semblable a celui de  Sct pour laquelle une
estimation de distance a ete menee Man	 Des travaux complementaires seront a
eectuer pour rendre plus qualitative cette impression
 par ailleurs les parametres de la barre sont assez mal connus si celleci est plus
longue que le parametre mis dans le programme de simulation la profondeur op
tique et le nombre devenements attendus peuvent etre notablement augmentes cf
tableau  Ainsi si la dimension a de la barre est de  kpc contre   kpc dans
la simulation le nombre devenements du bulbe monte a  Il a ete verie que
cette hypothese est compatible avec les profondeurs optiques mesurees vers le Centre
Galactique
 en prenant une distance des etoiles de  Sct de  kpc et une longueur caracteristique
a   kpc la profondeur optique attendue grimpe a   	  

 
compatible avec ce
quon mesure Le nombre devenements provenant du bulbe est alors de  auquel
il faut ajouter  evenements provenant du disque
La fonction de masse du bulbe est mal connue pour les objets de tres faible masse naines
brunes mais nous avons controle que nous sommes peu sensible a lajout dun grand
nombre de naines brunes masse 
 
 M

 En eet les evenements engendres seraient
tres courts et notre ecacite de detection est alors tres faible
 Les evenements MACHO vers le bulbe
Lexperience MACHO a reporte lobservation de  candidats a leet de microlen
tille vers le bulbe Alc	a Les observations concernent   millions detoiles et couvrent
environ   deg

 centres sur les coordonnees galactique b  

  et l  

  La dis
tribution de duree des evenements MACHO

est reportee sur la gure 
 La duree
 La denition de la duree caracteristique des evenements de MACHO correspond au double de la
duree adoptee par convention par les autres collaborations

 Contraintes sur la structure de la Galaxie provenant de la
recherche deets de microlentille
moyenne est &t    jours  evenements sont notablement plus longs que les autres avec
&t  
 jours Ils comptent pour  + dans lestimation de la profondeur optique vers le
Centre Galactique Ces evenements peuvent etre interpretes comme des eets de lentille
Fig  	  Distribution de duree des
evenements MACHO vers le
Centre Galactique gure tiree
de Alca	
Fig  	   Candidat MACHO de longue
duree vers le bulbe gure
adaptee de Alcb	
dus au disque Alc	a De plus un eet de parallaxe a pu etre mis en evidence par la
collaboration MACHO sur lun des candidats de longue duree Alc	b La courbe de
lumiere de ce candidat est presentee sur la gure   Cest un evenement dune duree
&t    
 jours ayant une vitesse transverse projetee 'v 
V
T
 x
    km+s comme
attendu dune lentille du disque cf tableau    du chapitre 
Ainsi la decouverte devenements longs dans le disque renforce linterpretation de
lexces devenements longs vu par MACHO vers le bulbe comme des eets dus a des
lentilles du disque
 Halo disque epais ou rien
Nous avons peu discute les resultats du deuxieme modele Lessentiel de la contribution
provenant du disque mince pres de 
 les    grandes conclusions  que nous avons
obtenues restent valables On peut juste noter que la profondeur optique attendue est un
peu plus importante avec le modele  quavec le modele   
  

 
contre 
  

 

La precision de notre estimation de profondeur optique 
 

 
  

 
ne peut encore
nous permettre de donner des conclusions sur limportance dun disque epais pour la
comprehension des evenements microlentilles

 Les microlentilles gravitationnelles  un outil dinvestigation
de la structure de la Galaxie
Si les parametres du halo et du disque epais sont mal connus et leur contribution a
la profondeur optique totale encore incertaine par contre la distribution de duree et le
nombre devenements quils provoquent est tres dierente
En adoptant pour la fonction de masse du disque epais la meme que celle du disque
mince et en utilisant lellipso)#de de dispersion de vitesse du tableau   nous trouvons
que la duree moyenne des evenements dus a ce disque epais est de  jours cf gure
 Ce nombre est a comparer a la moyenne de 
 jours dans lhypothese du halo Ainsi
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Fig  	  Distribution de duree attendue des evenements du disque mince
 dun disque epais
et dun halo vers  Nor
la profondeur optique nest pas le seul outil a notre disposition pour dierencier un halo
dun disque epais
Nous pouvons remarquer que dans lhypothese dun halo fait a  

 dobjets compacts
de masse 
 M

 nous attendions pres de deux evenements dune duree moyenne de 

jours dans les directions  Nor  Mus et  Sct et nous nen avons pas detecte
Une statistique plus importante est cependant necessaire pour savoir si un disque epais
peut jouer un role important pour la comprehension des evenements microlentille et pour
contraindre la fraction du halo en objets massifs

 Conclusion
 Conclusion
A partir de la decouverte de  evenements microlentille dans des directions jusquici
inexplorees du disque galactique nous avons donne une estimation de la profondeur op
tique moyennee sur les quatre directions en accord avec les predictions de deux modeles
simples sous des hypotheses raisonnables de distance Dans la direction de  Sct il y a
un exces dans la profondeur optique mesuree et dans le nombre devenements Leur duree
moyenne est sensiblement plus faible que pour des lentilles du disque Comme cest dans
cette seule direction que nous sommes sensibles a la barre du Centre Galactique il est
naturel de penser que lexces devenements surtout devenements courts 1 peut lui en
etre impute Deux eets pourraient expliquer cet exces 
 les etoiles sources de  Sct pourraient etre situees a  kpc
 la barre du Centre Galactique pourrait etre plus prononcee
La distribution de duree des evenements etant tres dierente pour des lentilles du disque
ou du bulbe nous pouvons probablement imputer deux des evenements les plus courts
dans la direction de  Sct a des lentilles du bulbe
Enn nous avons pu remarquer que notre sensiblite au halo nest pas nulle puisque
sur lensemble des cibles on attend pres de deux evenements La aussi la distribution de
duree devrait permettre de dierencier des evenements du halo ou dun disque epais
Une statistique plus importante est cependant necessaire pour pouvoir contraindre ces
modeles donner des conclusions fermes sur la possibilite dun disque epais et soustraire
la contribution du disque aux autres directions
	
 Les microlentilles gravitationnelles  un outil dinvestigation
de la structure de la Galaxie


CONCLUSION ET PERSPECTIVES
Ce travail de these traite de la premiere recherche devenements de microlentille gra
vitationnelle dans des directions du plan galactique eloignees du Centre Galactique et
sensibles essentiellement au disque Un ensemble de sept candidats a leet de microlen
tille a ainsi ete decouvert La recherche de deviations a la forme canonique de leet de
microlentille standard sest averee riche dinformations  un des candidats est probable
ment du a un eet de lentille sur une source binaire Une meilleure connaissance de ce
systeme par des mesures spectroscopiques permettrait dobtenir des contraintes fortes
sur la masse de la lentille Nous avons pu determiner un intervalle de conance sur la
masse dun candidat qui a subi une tres forte amplication     

  
 MM

 
 
a 	 CL Un traitement base sur une photometrie speciale en cours de developpement
dans EROS pourrait apporter de nouvelles informations sur ce candidat
Nous avons etabli les premieres estimations de profondeur optique dans ces nouvelles
directions Le nombre eleve de candidats et la grande profondeur optique vers  Sct sest
revele etre une surprise mais lexces principalement du a des evenements courts peut etre
interprete comme linuence de la barre du Centre Galactique dans une region ou on la
supposait faible Dans les autres directions nos estimations de profondeur optique sont
compatibles avec le modele standard du disque cest a dire sans matiere noire Enn
la longue duree de la majorite des evenements correspond bien a ce quon attendrait
deets de lentille ayant pour origine des deecteurs appartenant au disque Labsence
devenements courts dans ces directions permettra si elle se conrme avec un doublement
de la statistique de contraindre la fraction du halo en objets massifs
La specicite du programme Bras Spiraux est le sondage des zones du plan galac
tique eloignees du bulbe en vue de conna#tre la contribution du disque et de pouvoir
par la suite extraire cette contribution vers les autres cibles Le grand champ couvert par
le programme Centre Galactique dont lanalyse est en cours devrait permettre de
conrmer limportance de la barre vers  Sct Comme EROS II arrive a miparcours il
serait alors envisageable de redenir la strategie dobservation vers les Bras Spiraux La
direction de  Sct pourrait etre abandonnee au prot dun echantillonnage plus regulier
dans les autres directions ou de letablissement dune nouvelle cible
Nous avons vu quun facteur limitant est la connaissance de la distance des etoiles
sources Cette distance intervient dans le calcul de la correction a apporter a notre ef
 
 Les microlentilles gravitationnelles  un outil dinvestigation
de la structure de la Galaxie
cacite du fait de la presence sur la ligne de visee detoiles non resolues Elle intervient
aussi de maniere cruciale dans le calcul de la profondeur optique attendue Diverses voies
sont envisageables Nous pourrions tout dabord etendre le programme de recherche de
cepheides a lensemble des champs Bras Spiraux mais ceci necessite une augmentation
importante du temps alloue a ce programme La voie la plus prometeuse est lutilisation
dautres instruments comme le telescope  m de lESO a La Silla pour eectuer de la
photometrie multibande sur un grand nombre detoiles de nos champs qui nous permet
trait une etude approfondie de la distribution de distance des etoiles surveillees dans les
champs Bras Spiraux

ANNEXE


A DISTRIBUTION DE VITESSE
A  Combinaison de deux distributions gaussiennes
Considerons un vecteur dont lextremite est distribuee selon une distribution gaus
sienne suivant deux axes u et v 
u vdudv 
 

u

v
exp
u



u
 exp
v



v
dudv   A 
On souhaite conna#tre la distribution x de la projection de vitesse le long de la droite
v
u
y
α
x
Fig  A   Ellipse dont les axes u
v font un angle  avec les axes x
y
denie par laxe x faisant un angle 
 avec laxe u cf gure A  Les coorodonnees
relatives aux axes x et y sont reliees a u et v par les relations 
u  x cos
 y sin
 et v  x sin
  y cos
   A
La distribution x sobtient en integrant la densite de probabilite selon la direction y a
x constant soit 
x 
 

u

v
Z
y
y 
exp


x cos
 y sin




u

x cos
  y sin




v

dy   A
Pour calculer cette integrale nous decomposons largument de lexponentielle sous la forme
Ay  y



B Les coecients A et B secrivent 
A 
sin




v
 cos




u



u


v
et B 
x

sin




v
 cos




u

  A

A Distribution de vitesse
La densite est alors donnee par 
x 
 

u

v
expB
Z

 
expAy  y



dy  A
Le terme integral vaut
p

u

v

p
sin




v
 cos




u
 La densite x secrit donc 
x 
 
p

p
sin




v
 cos




u
exp


x

sin




v
 cos




u


  A
x est donc une gaussienne de largeur 
x
reliee a 
u
et 
v
par 


x
 sin




v
 cos




u
  A
A Distribution de vitesse transverse relative des de
ecteurs
appartenant au disque
La vitesse transverse relative moyenne

V  V
x
 V
y
 dans le repere du plan trans
verse dune lentille du disque par rapport a la ligne de visee Soleilsource etant faible la
composante aleatoire v  v
x
 v
y
 peut devenir preponderante et inuencer fortement la
distribution de duree des evenements de microlentille La distribution de V
T
 k

V  vk
est donnee par lexpression suivante 
V
T
dV
T

Z
C
exp



v

x


x

v

y


y

dv
x
dv
y
 A
ou lintegrande represente la densite de la distribution de v et ou le domaine C est la
couronne contenue entre les cercles de rayons V
T
et V
T
 dV
T
 centre en I cf gure A
On eectue le changement de variables 
 
v
x
 v
x
V
T
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x
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
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dont le Jacobien J vaut 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Dans ce systeme de variables lelement de surface dv
x
dv
y
situe en v
x
 v
y
 du domaine C
devient lelement de surface  Jdv
x
 dV
T
situe en v
x
 V
T
 Par ailleurs lorsque v
x
 v
y

parcourt une des parties superieure ou inferieure du domaine C v
x
 V
T
 parcourt une
bande rectiligne V
T
 constante de largeur dV
T
 comprise entre v
x
 V
T
 V
x
et
v
x
 V
T
 V
x
 Lexpression A devient alors 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A Distribution de vitesse transverse relative des de
ecteurs
appartenant au disque
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
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A  Application aux lentilles du disque
Dans le cas qui nous occupe la distribution selon x correspond a la projection des
distributions selon les axes r et  du repere cylindrique lie a la lentille et la distribution
selon y correspond a la distribution selon laxe z du repere cylindrique cf gure A
Si V
x
 est la composante de la vitesse transverse relative moyenne parallele au disque
obtenue en ne considerant que les mouvements densemble et V
z
 est la composante
orthogonale au disque la distribution recherchee en V
T
peut secrire sous la forme 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A Distribution de vitesse
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B DISQUE DE TOOMRE
Lanalyse du disque de Toomre permet dobtenir directement la densite de surface du
disque en fonction de la courbe de rotation La description de cette methode suit pas a
pas celle de Mel	
La methode consiste a resoudre lequation de Laplace hors du disque &-  
 pour
un disque inniment mince et des conditions aux limites appropriees
En coordonnees cylindriques lequation de Laplace secrit 
 
R

R
R
-
R
 


-
z

 
 B 
Posons 
-R z  JRZz B
lequation secrit alors 
 
JRR
d
dR

R
dJ
dR


 
Zz
d

Z
dz

  B
La partie gauche ne depend que de R et celle de droite que de z Donc les deux membres
sont egaux a une constante C  k

 et nous devons resoudre le systeme suivant 
 
d

Z
dz

 k

Zz  


R
d
dR

R
dJ
dR

 k

JR  

B
La solution de la premiere equation est  Zz  S expkz ou S est une constante
Pour la seconde posons u  kR Lequation est de la forme 
 
u
d
du

u
dJ
du

 Ju  
 B
dont les solutions qui restent nies en R  
 sont les fonctions de Bessel cylindriques
dordre 
 Le potentiel est donc 
-

R z  J

kR expkz B
Considerons maintenant la fonction 
-
k
R z  J

kR expkjzj k  

B
	
B Disque de Toomre
Compte tenu du fait que J

u sannule a linni -
k
tend vers zero pour jzj tendant
vers linni et pour R tendant vers linni -
k
satisfait donc toutes les conditions pour
etre un potentiel genere par une distribution de densite isolee De plus pour z  
 -
k
co)#ncide avec -
 
 et pour z  
 -
k
co)#ncide avec -

 Par consequent -
k
est la solution
de lequation de Laplace partout sauf en z  
 discontinuite
La densite de surface responsable de la discontinuite est donnee par le theoreme de
Gauss 
G
Z
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xd
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Localement sur le disque on a donc 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Comme -
k
R z  J

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Lintegrale de
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sur une surface fermee doit etre 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a G.
k
 et donc 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On peut maintenant trouver le potentiel genere par une densite de surface quelconque
.R Pour cela on peut chercher une fonction Sk telle que si 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Sk est la transformee de Hankel de G. Elle peut donc sinverser 
Sk  G
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En substituant lexpression de Sk dans le potentiel on a donc 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R zdz est la densite de surface du disque
Une quantite particulierement interessante est la vitesse de rotation 
V
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Si on reprend lexpression du potentiel en fonction de Sk et pour z  
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La derivee de la fonction de Bessel dordre 
 est la fonction de Bessel dordre   au signe
pres Donc
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Comme on a une relation entre .R et Sk on obtient
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La contribution du disque a la vitesse de rotation dans le plan equatorial est donnee
dans le cas dun disque avec un prol de densite en double exponentielle comme celui que
nous utilisons par Bin 
V

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sont les fonctions de Bessel modi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